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Un homme de connaissance est celui qui a subi inte´gralement,
loyalement les e´preuves de l’apprentissage ;
un homme qui, sans haˆte et sans erreur,
a avance´ aussi loin qu’il a pu sur les chemins secrets
de la puissance et du savoir.
[...] Un homme va a` la connaissance comme il part en guerre,
avec lucidite´, crainte, respect et une ferme assurance.
Carlos Castaneda - “L’herbe du diable et la petite fume´e”
(dialogue avec Don Juan)
Prologue
Les noyaux actifs de galaxie (NAG) sont des objets astronomiques complexes et distants. Leur
e´tude ne´cessite des observations a` toutes les longueurs d’onde, avec les meilleures re´solutions
spatiales et spectrales disponibles. L’ave`nement des grands te´lescopes permet d’acce´der a` des
re´solutions suffisantes pour sonder le coeur de ces monstres et comprendre ce qui le fait battre,
mais les effets ne´fastes de la turbulence atmosphe´rique limitent leurs performances depuis le
sol. L’infrarouge (IR) devient alors un domaine de pre´dilection, lorsque notre grand te´lescope
est muni d’une optique adaptative (OA), corrigeant la turbulence, et lui rendant ainsi prati-
quement toutes ses capacite´s. L’IR est aussi un domaine inte´ressant, e´tant principalement celui
ou` domine l’e´mission de poussie`res chaudes et l’e´mission de mole´cules et d’ions, ingre´dients
pre´ponde´rant dans la recette standard des NAG. Ne´anmoins, malgre´ sa taille, notre grand
te´lescope ne parvient a` capter qu’une faible fraction de la lumie`re e´mise par ces objets loin-
tains, rendant les observations souvent difficiles. Pour tirer le meilleur parti des observations, il
est alors ne´cessaire de traiter soigneusement les donne´es obtenues afin de restaurer toute l’infor-
mation qu’elles contiennent. Une parfaite connaissance des instruments utilise´s et des conditions
de de´tection est alors ne´cessaire.
Ainsi, cette the`se traitera de toutes ces the´matiques, dont l’approfondissement semblait
ne´cessaire a` l’e´tude de la phe´nome´nologie des NAG dans l’IR. Elle est compose´e d’une in-
troduction, de 3 parties principales, regroupant les travaux que j’ai pu effectue´s sur des objets
repre´sentatifs de l’activite´ des NAG, et des techniques de traitement et de restauration d’images
adapte´es aux observations re´alise´es avec une OA.
Cette the`se a e´te´ finance´e graˆce a` une bourse du CNRS co-finance´e par l’ONERA. Ces deux
organismes appartiennent tous deux au consortium ayant mis au point NAOS, le premier syste`me
d’OA installe´ sur le Very Large Te´lescope (VLT) et l’instrument avec lequel j’ai pu mener
plusieurs campagnes d’observations de NAG. Il me semble donc important dans un premier
temps, de de´crire plus en de´tail ce projet ainsi que ces deux partenaires ayant a` la fois collabore´
a` la sa construction et au financement de ma the`se. Ainsi, nous verrons comment, au carrefour
des inte´reˆts de ces deux laboratoires, mon projet de the`se est ne´ et a e´volue´ jusqu’a` l’e´criture
de ce recueil. Le plan de ce dernier apparaˆıtra alors plus naturel.
L’instrument NaCo au VLT
L’instrument NAOS-CONICA (NaCo dans la suite de ce recueil) a e´te´ installe´ sur l’un des
foyer Nasmyth de Yepun, le quatrie`me des VLT en De´cembre 2002. Il est compose´ d’une came´ra
IR, e´quipe´e de modes spectroscopiques, polarime´triques, coronographiques et d’une multitude de
filtres larges et e´troits : CONICA (Lenzen et al. 1998), et d’un syste`me d’OA capable d’analyser
la lumie`re dans le visible et l’IR suivant de nombreuses configurations et e´quipe´ d’un miroir
de´formable (MD) de 185 actionneurs et d’un miroir de basculement permettant de corriger les
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effets de la turbulence en temps re´el : NAOS (Rousset et al. 2000). CONICA a e´te´ re´alise´ par
un consortium allemand compose´ du Max Planck Institute for Astronomy d’Heidelberg et du
Max Planck Institute for Extraterrestrial Physics.
La partie OA de l’instrument, le projet NAOS (pour Nasmyth Adaptive Optics System),
est quant a` elle le fruit d’une collaboration entre l’Observatoire de Paris, l’ONERA et le LAOG
(Laboratoire d’AstrOphysique de Grenoble). Elle repre´sente un effort de 65 hommes-an sur 5 ans,
pour un couˆt consolide´ de 11.5Me. Le retour pour les instituts qui ont participe´ a` sa conception
est de 50 nuits de temps garanti, c’est a` dire pendant lesquelles ils peuvent observer un certain
nombre de cibles astronomiques re´serve´es de´termine´es pre´alablement, et be´ne´ficier des donne´es
ainsi acquises pendant 2 ans avant qu’elles ne soient rendues publics. C’est dans le cadre de ce
temps garanti que j’ai effectue´ les observations ayant mene´es a` la majorite´ des re´sultats pre´sente´s
dans ce recueil, qui repre´sentent, au total, plus d’une dizaine de nuits d’observation sur l’un des
VLT. Pour ma part, j’ai participe´ a` une vingtaine de nuits d’observation supple´mentaires avec
NaCo, sur d’autres programmes.
Fig. 1 – Le banc NAOS avec la repre´sentation des che-
mins optiques. Le miroir de´formable est notamment
visible en rose, au centre, ainsi que la roue a` dichro¨ıque
en bleu.
On de´crira en de´tail le principe de
fonctionnement des syste`mes d’OA dans
le chapitre d’introduction. Je donne ci-
dessous une description des principales
caracte´ristiques de NAOS.
Son diame`tre de 2 m permet a`
NAOS de s’installer directement sur le
foyer Nasmyth d’un VLT. Il posse`de
une e´paisseur de 70 cm, pour un
poids total de 2,3 tonnes. Graˆce a` son
miroir de´formable de 185 actionneurs
posse´dant une bande passante de 650
Hz, et son miroir de basculement de 250
Hz de bande passante, il permet de cor-
riger en temps re´el les effets de la tur-
bulence atmosphe´rique.
Pour la partie analyse de front
d’onde, il posse`de un Shack-Hartmann
(SH) fonctionnant dans le visible (sen-
sible de 0.45 a` 1µm) ainsi qu’un SH
fonctionnant dans l’IR (sensible de
0.8 a` 2.4µm) et 7 lames dichro¨ıques
diffe´rentes, permettant d’analyser la
lumie`re dans des bandes plus e´troites.
Les analyseurs peuvent adopter deux
configurations diffe´rentes : 7x7 sous-
pupilles (36 utiles) et 14x14 sous-
pupilles (144 utiles) . Le premier est
e´quipe´ d’une came´ra CCD EEV de
128x128 pixels, et permet d’utiliser des
sources de re´fe´rence de magnitude visible allant jusqu’a` 17. Le second est e´quipe´ d’un de´tecteur
Rockwell Hawaii de 1024x1024 pixels sensible aux magnitude K allant jusqu’a` 12. NAOS peut
de´livrer un taux de correction supe´rieur a` 40% a` 2.2µm avec une source brillante dans un cas
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de turbulence classique, et son angle isoplane´tique est d’environ 20′′.
J’ai eu la chance d’effectuer ma the`se au sein de deux des trois laboratoires qui ont participe´
a` sa re´alisation : le LESIA a` l’Observatoire de Paris, charge´ de la fabrication du miroir de
basculement, de l’analyseur IR et de l’e´talonnage des reconstructeurs et le DOTA a` l’ONERA
charge´ du management ge´ne´ral que j’introduis tous deux dans la partie suivante.
Une the`se au carrefour de deux laboratoires
Dans ce type de projet, les motivations et les savoir-faire se rencontrent pour acce´der aux
de´sirs d’efficacite´ et de fiabilite´ des astronomes. L’exploitation scientifique de ce type d’instru-
ment doit be´ne´ficier de cette rencontre au meˆme titre que la fabrication et la mise en service.
Ma the`se se situe dans ce contexte d’optimisation de l’exploitation scientifique de l’instrument
NaCo, au sein de deux des partenaires de sa mise en oeuvre. Mon travail est finance´ par une
bourse CNRS pour doctorant inge´nieur (BDI) co-finance´e par l’ONERA qui permet de rendre
possible ce genre de collaboration. Cette bourse est attribue´e pour une dure´e maximale de 3 ans
et un contrat est e´tabli entre l’entreprise (l’ONERA dans mon cas) et le CNRS, pre´cisant les
participations des deux parties, le de´roulement des travaux de recherche, les publications et la
proprie´te´ industrielle.
Le LESIA a` l’observatoire de Paris
L’observatoire de Paris, implante´ sur 3 sites, est un centre de recherche en astronomie et
astrophysique. Place´ sous la tutelle du ministe`re de la Jeunesse, de l’E´ducation Nationale et de
la Recherche (MJER) et faisant partie des Grands E´tablissements il reveˆt un statut d’universite´
a` caracte`re de´rogatoire. Il est finance´ par le MJER (a` hauteur de 25%) et par le CNRS (20%)
par contrat, le reste de son financement provenant du CNES, de l’Union Europe´enne, du secteur
prive´ et de ressources propres. L’Observatoire est dirige´ par un Pre´sident e´lu, assiste´ de deux
Vice-pre´sidents, d’un conseil d’administration et d’un conseil scientifique. Il regroupe environ un
millier de personnes, dont 750 permanents, ce qui, associe´ a` son budget annuel de 15Me(hors
salaires) en font le plus grand centre de recherche astronomique en France (il repre´sente un tiers
de l’astronomie franc¸aise).
Outre ses missions d’enseignement et de diffusion des connaissances, il est charge´ de mener
des recherches permettant de contribuer au progre`s de la connaissance de l’univers. Pour se faire,
l’Observatoire est structure´ en cinq laboratoires, une unite´ scientifique et un institut. Chacune
de ces composantes e´tant associe´e au CNRS en tant qu’unite´ mixte.
Le LESIA, Laboratoire d’E´tudes et d’Instrumentation en Astrophysique, cre´e´ le 1er Janvier
2002 est l’un de ces cinq de´partements scientifiques. Il constitue l’Unite´ Mixte de Recherche
UMR-8109 du CNRS et est lie´ par une convention d’association aux UFR de Physique et de
Sciences Physiques de la Terre de l’Universite´ Denis Diderot (Paris VII) et a` l’UFR de Physique
924 de l’Universite´ Pierre et Marie Curie (Paris VI).
La vocation du LESIA est la recherche scientifique dans diffe´rents domaines de l’astrophy-
sique (physique des plasmas, physique solaire, plane´tologie et astrophysique) par le biais de la
conception et de la re´alisation d’instruments scientifiques. Meˆme si l’instrumentation spatiale
reste sa principale activite´, le LESIA tient un roˆle de premier plan dans le de´veloppement de
techniques de haute re´solution angulaire pour l’instrumentation au sol (comme l’interfe´rome´trie
optique et IR, ou l’optique adaptative).
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Outre ces activite´s de recherche, le LESIA est aussi tre`s actif en terme de formation et d’en-
seignement. Il compte parmi son personnel 4 professeurs et 4 maˆıtres de confe´rence, un directeur
de DESS, un directeur de DEA et le directeur de l’Unite´ de Formation et d’Enseignement (UFE)
de l’observatoire. On y compte aussi 35 astronomes et astronomes adjoint ainsi que de nombreux
chercheurs et ITA du CNRS participant aux activite´s d’enseignement. 75 the`ses ont e´te´ ou sont
effectue´es au sein du LESIA depuis 1995. Le LESIA accueille aussi des e´tudiant en stage de
DEA et en stage de premier et second cycle d’universite´s ou de grandes e´coles.
Le LESIA est dirige´ par un directeur, nomme´, seconde´ par deux adjoints et un administrateur
et, ses effectifs regroupent au total 212 personnes dont 144 permanents qui sont re´partis en :
– 120 chercheurs : 72 permanents (30 CNRS + 35 astronomes + 7 universitaires), 5 e´me´ritats
(4 CNRS + 1 astronome), 6 post-doctorants, 24 doctorants et une dizaine de visiteurs
– 92 ITA : 72 permanents (52 CNRS + 20 MEN), 17 inge´nieurs en CDD (dont 14 CNES)
et 3 usagers.
En 2003, le budget global du LESIA s’e´le`ve a` 2859 K e, dont 1814 K ede contrats, essen-
tiellement CNES et ESO. Le reste est constitue´ par les cre´dits CNRS et MEN.
Le LESIA a livre´ des instruments pour 11 sondes spatiales (ULYSSES, CASSINI, CLUSTER,
MARS EXPRESS, ROSETTA, ...) et en fabrique actuellement ou en projette la fabrication pour
4 autres (VENUS EXPRESS, STEREO, COROT et JWST). Il a supervise´ la construction de
grands instruments au sol tels que le radio he´liographe et le re´seau de´came´trique de Nanc¸ay,
l’he´liographe et le spectro-he´liographe de l’observatoire de Meudon. Il a aussi de´veloppe´ et
construit des instruments tels que He´cate sur ARTEMIS, Fluor sur CHARA, PUEO et GriF sur
le CFHT, VINCI sur le VLT ainsi que de nombreux Tip/tilt (Me´gaCam sur le CFHT, MACAO,
SINFONI). D’autres sont en cours de de´veloppement (pour le SUBARU, WIRCAM pour le
CFHT) ainsi que d’autres instruments tels OEIL, SESAME, OHANA, VLT Planet Finder. Le
LESIA dispose aussi d’un banc de recherche et de´veloppement en OA : SESAME, sur lequel
sont teste´s des nouveaux concepts d’analyse de front d’onde et de MD.
Ces activite´s scientifiques sont re´parties dans 4 poˆles (“physique des plasmas”, “plane´tologie”,
“physique solaire” et “astronomie”), dirige´s chacun par un coordinateur scientifique.
Pour ma part, j’ai effectue´ une partie de ma the`se au sein du poˆle “astronomie” dirige´ par
Daniel Rouan. Ce poˆle regroupe actuellement 71 personnes dont 23 chercheurs, 9 the´sitifs et
39 ITA. Les recherches qui y sont mene´es suivent deux the´matiques principales : d’une part la
structure interne des e´toiles, e´tudie´e au moyen de l’aste´rosismologie et de mode`les nume´riques,
et d’autre part l’astrophysique des objets compacts comme les noyaux actifs de galaxies, les
e´toiles en formation, les e´toiles e´volue´es ou les exoplane`tes, graˆce aux techniques d’imagerie IR
a` haute re´solution angulaire que sont l’optique adaptative, l’interfe´rome´trie et la coronographie.
Le DOTA a` l’ONERA
L’Office National d’E´tudes et de Recherche Ae´rospatiales est le premier acteur franc¸ais de la
recherche ae´ronautique et spatial. Il a pour mission d’orienter et conduire des recherches dans des
domaines lie´s a` l’ae´rospatiale et de les valoriser pour l’industrie. Ces activite´s couvrent l’ensemble
des besoins de l’industrie ae´rospatiale et sont re´parties par tiers entre recherche de de´fense, civile
et duale. La recherche sur les avions couvre 35% des activite´s et celle sur l’espace et les missiles
pre`s de 30%. Implante´ dans huit centres en France, il regroupe environ 2000 personnes dont
plus de 1000 scientifiques et son budget annuel de´passe les 350 Me. Partenaire en amont des
centres de recherches et laboratoires universitaires tels que le LESIA, ses partenaires privile´gie´s
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Fig. 2 – Organigramme du LESIA
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en aval sont les agences (DGA, ESA, CNES, DGAC, ...), des instituts tels que l’ESO et des
industriels. Les activite´s de l’ONERA sont fortement ancre´es dans le contexte europe´en, avec
notamment sa participation a` l’EREA (association des E´tablissement de Recherche Europe´ens
en Ae´ronautique) et son partenariat privile´gie´ avec le DLR, son homologue allemand. Il est
implique´ dans plus de 180 contrats europe´ens pour un budget de 39 Me.
L’ONERA compte parmi ses effectifs 162 doctorants et post-doctorants, et plus de 300 de
ses inge´nieurs participent a` des activite´s d’enseignement et animent des se´minaires dans les
universite´s et grandes e´coles franc¸aises.
Il est dirige´ par un pre´sident directeur ge´ne´ral assiste´ d’un directeur technique ge´ne´ral
et d’un directeur scientifique ge´ne´ral. Ses activite´s sont re´parties d’une part vers la direction
des grands moyens techniques re´unissant les sites de souﬄerie, les re´seaux et les techniques
expe´rimentales et, d’autre part, 4 branches scientifiques (me´canique des fluides et e´nerge´tique,
physique, mate´riaux et structures, traitement de l’information et syste`mes) regroupant 17 de´-
partements scientifiques.
La seconde partie de ma the`se c’est effectue´e au DOTA (De´partement d’Optique The´orique
et Applique´e) l’un de ces 17 de´partements scientifiques, implante´ notamment sur le site de
Chaˆtillon. Il a pour mission de mener des recherches dans le domaine de l’optique (de l’UV a` l’IR)
inte´ressant l’ae´ronautique. Les grands the`mes d’e´tudes au DOTA sont : la caracte´risation des si-
gnatures optiques dans l’UV, le visible et l’IR par la mode´lisation nume´rique et l’expe´rimentation,
le de´veloppement et la qualification de nouveaux instruments d’observation, l’imagerie a` haute
re´solution par optique adaptative et synthe`se d’ouverture, la restauration d’images, les radar
laser et la transmission optique d’information.
Plus de 60% des activite´s du DOTA rele`vent de travaux commande´s par la DGA, environ
10% par le CNES, l’ESA et l’ESO et le reste provenant d’industriels et de fonds propres. Le
DOTA entretient en outre une e´troite collaboration avec d’autres e´tablissements publics, la-
boratoires et industriels, tels que le LETI, le Laboratoire d’Optique Atmosphe´rique, le Centre
National de Recherche en Me´te´orologie, les observatoires franc¸ais (Coˆte d’Azur, Paris et Gre-
noble) et des industriels tels que Ae´rospatiale-Matra, SAGEM, SFIM, SNECMA et Thomson.
Au niveau europe´en, il collabore notamment avec la DERA, la DLR, l’ESO et le FGAN, et aux
E´tats Unis avec Air Force Research Laboratoty, Universite´ d’Arizona et l’Universite´ d’Hawaii.
Plusieurs programmes font la notorie´te´ du DOTA parmi lesquels le radiome`tre IR TIMBRE-
POSTE monte´ sur he´licopte`re pour la prise d’images de terrain, COME-ON le premier syste`me
d’optique adaptative au monde de´die´ a` l’astronomie ou encore la qualification en vol des satel-
lites d’observations civils (SPOT) et de reconnaissance militaire (HELIOS) et bien suˆr NAOS,
le premier syste`me d’OA installe´ sur le VLT.
Le DOTA est le plus grand de´partement de l’ONERA, comptant 120 personnes (parmi
lesquels 87 chercheurs et inge´nieurs et une quinzaine de doctorants) re´parties dans 10 unite´s
sur 4 sites. Je faisais pour ma part partie de l’unite´ ASO, pour Analyse de Surface d’Onde,
qui s’inte´resse a` ce sujet, bien suˆr, mais aussi a` la restauration d’images et plus ge´ne´ralement
a` l’imagerie haute re´solution. Ce groupe de recherche est en e´troite collaboration avec l’OASO,
pour optique adaptative et synthe`se d’ouverture, autre unite´ du DOTA. Ces deux e´quipes ont
mis au point plusieurs bancs d’optique dont BOA, le Banc d’Optique Adaptative qui posse`de
un ge´ne´rateur de turbulence mais a aussi e´te´ teste´ sur un des te´lescopes de l’Observatoire de
Haute Provence et BRISE un banc d’interfe´rome´trie.
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Les inte´reˆts communs et le but de cette the`se
A` la mise en service d’un instrument tel que NaCo, les partenaires ont pour inte´reˆt premier
un bon fonctionnement et une exploitation rapide et efficace des premiers re´sultats scientifiques.
C’est dans le cadre de ce deuxie`me point que mon projet de the`se est ne´. Il s’agit en effet
d’optimiser l’utilisation de l’instrument pour obtenir les images les plus pre´cises possible, de les
traiter et en restaurer les moindres de´tails afin de les interpre´ter dans les meilleures conditions et
d’en tirer un maximum de re´sultats scientifiques. L’objectif de ma the`se e´tait donc de raccourcir
la distance entre les galaxies actives et nous par le biais de l’optimisation des observations et
du traitement nume´rique des donne´es obtenues avec un grand te´lescope e´quipe´ d’une OA, puis
d’en faire l’interpre´tation scientifique.
Les e´quipes dans lesquelles j’ai effectue´ mes travaux de recherche ont participe´ a` la conception
de l’instrument et en connaissent parfaitement les rouages, ce qui m’a permis de pre´parer au
mieux les observations et d’apprendre les bons re´flexes a` avoir en cas d’impre´vu. Le temps garanti
accorde´ au LESIA m’a permis de faire des observations sur les objets les plus repre´sentatifs de
l’activite´ des noyaux de galaxie observables depuis le VLT. Les donne´es acquises, il faut dans
un premier temps les nettoyer de tous les parasites qui peuvent les avoir de´grade´es pendant
l’observation. Cette e´tape ne´cessite une parfaite connaissance des conditions de de´tection et le
LESIA comme le DOTA posse`dent une grande expe´rience des observations dans l’IR avec OA.
Dans un second temps, la restauration des donne´es, l’un des the`mes principaux du de´partement
ASO du DOTA, permet de de´passer les limitations instrumentales en terme de re´solution. Mon
expe´rience au DOTA m’a permis d’apprendre le formalisme de la restauration de donne´es et a` le
mettre en oeuvre. Enfin, l’e´tude des noyaux actifs de galaxie est l’une des the´matiques du LESIA,
et, graˆce a` la pre´cision des donne´es ainsi obtenues, j’ai pu mener des recherches compe´titives sur
le sujet et produire un certain nombre de publications.
Le plan de cette the`se
Compte tenu du panorama des disciplines embrasse´es par cette the`se, il m’a parut ne´cessaire
de rappeler dans un chapitre d’introduction les bases de l’optique atmosphe´rique, de l’OA et de
la formation d’image ainsi que les grandes lignes des connaissances actuelles sur les NAG et de
la physique abordable avec des observations a` haute re´solution angulaire dans l’IR.
Le chapitre 1 mettra ensuite en exergue les difficulte´s des observations dans l’IR sur des objets
faibles a` travers un exemple d’observations d’une galaxie ultra-lumineuse dans l’IR (ULIRG),
mais tre`s distante, Arp 220. La ne´cessite´ d’accumuler une grande se´rie d’images, recentre´es
tre`s pre´cise´ment sera mise en avant. Pour le recentrage d’image, j’ai de´veloppe´ une nouvelle
me´thode base´e sur une approche de type maximum de vraisemblance (MV) qui sera de´crite.
Ses performances sur simulations seront e´value´es et elle sera ensuite applique´e aux observations.
Ce recentrage sub-pixelique permettra d’obtenir plus de de´tails morphologiques sur l’e´mission
IR de cet objet que ne l’aurait fait une me´thode standard, et notamment de mieux se´parer
l’e´mission provenant de re´gions distinctes et ainsi d’obtenir un diagnostic physique plus pre´cis
sur la re´partition et l’e´mission de la poussie`re dans le coeur de cette galaxie. On trouvera aussi
dans ce chapitre des re´sultats tre`s pre´liminaires sur des observations d’autres ULIRG avec NaCo :
Mrk 1024 et LEDA 89129.
Le chapitre 2 mettra ensuite en avant l’inte´reˆt de de´passer les limitations en contraste et en
re´solution, impose´es par la correction partielle de la turbulence et la taille finie du te´lescope, en
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de´convoluant les images. MISTRAL, un algorithme de de´convolution de´veloppe´ a l’ONERA, sera
utilise´ sur des images de l’un des objets phares de l’e´tude des NAG : NGC 1068. Les principes
ge´ne´raux de cet algorithme, ainsi qu’une nouvelle me´thode d’estimation, de type MV, de la
distribution spectrale de puissance de l’objet seront de´crit.
La restauration des images de NGC 1068 dans trois bandes de l’IR proche a` l’aide de MIS-
TRAL sera ensuite analyse´e en de´tails afin d’obtenir un maximum de confiance sur le re´sultat
final. Ces images seront ensuite utilise´es dans une e´tude comple`te de cet objet, associe´es a` des
observations coronographiques et spectroscopiques. Les nombreux re´sultats tire´s de cette e´tude,
comme notamment de nouvelles structures a` la morphologie tre`s particulie`re ou encore la trace
de l’e´mission de nano-grains de poussie`re comme des nano-diamants, mettront clairement en
e´vidence l’efficacite´ du couple OA-de´convolution pour les observations astronomiques.
Dans le chapitre 3, on s’inte´ressera aux me´thodes de reconstruction de la re´ponse impulsion-
nelle (RI, aussi connue sous le nom de fonction d’e´talement de point ou FEP) de notre instrument
d’OA lors des observations. En effet, il existe une me´thode permettant de reconstruire celle-ci a`
partir des mesures de turbulence produites par le syste`me d’OA pendant les observations. Elle
permet d’estimer pre´cise´ment la FEP de l’instrument, donne´e ne´cessaire a` la de´convolution.
Cette me´thode de type Moindres Carre´s (MC) sera de´crite et caracte´rise´e sur simulations,
dans le cas d’un syste`me d’OA de type NAOS et pour diffe´rents types de configurations. Ces
simulations montreront les limites de cette me´thode dans les conditions typiques d’observations
des NAG et je proposerai donc, ensuite, des me´thodes alternatives pour la reconstruction de
FEP base´es d’une part sur une approche de type Maximum A Posteriori (MAP), et d’autre
part, sur une approche de type MV. Les performances de ces deux nouvelles me´thodes seront
discute´es.
Enfin, des FEP reconstruites a` l’aide de la me´thode MC, seront utilise´es pour restaurer
les images d’un autre objet phare de l’activite´ des noyaux de galaxie : NGC 7469, observe´ avec
PUEO au CFHT. Les re´sultats de cette e´tude insisteront sur le gain apporte´ par la reconstruction
de FEP pour la de´convolution d’images de NAG et la ne´cessite´ de de´velopper de nouvelles
me´thodes, adapte´es aux observations d’objets faibles comme les NAG.
Ces re´sultats, associe´s a` d’autres observations d’imagerie, de coronographie et de spectro-
scopie re´alise´es avec NaCo permettront d’obtenir une description plus pre´cise de la morphologie
des re´gions centrales de ce NAG dans l’IR proche, avec la mise en e´vidence d’un syste`me de
micro-spirales internes, ainsi qu’un diagnostic physique nouveau de l’e´mission IR du coeur avec
la possible mise en e´vidence des parties les plus internes de cet objet en re´flection.
Enfin, un chapitre de conclusion reviendra sur l’ensemble des re´sultats pre´sente´s dans ce
recueil, rappellera les diffe´rentes publications lie´es aux travaux effectue´s pendant cette the`se et
donnera un panorama des perspectives dans les diffe´rents domaines aborde´s.
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Introduction
Avoir acce`s a` un grand te´lescope (8-10m) est un reˆve devenu aujourd’hui accessible a` une
bonne partie de la communaute´ astronomique mondiale. Les quatre VLT, les jumeaux Ge-
mini, les jumeaux Keck, et bientoˆt le Grantecan, le Binocular Telescope, etc ... ; tous ces
te´lescopes atteignent des re´solutions angulaires phe´nome´nales permettant, en the´orie, de sonder
les myste´rieux phares qui ponctuent l’immensite´ cosmique a` des re´solutions telles qu’on arrive-
rait a` voir un terrain de football sur la Lune. La taˆche serait effectivement possible si les quelques
photons qui arrivent de ces objets jusqu’a` notre plane`te n’e´taient rendus comple`tement fous par
la traverse´e des quelques derniers kilome`tres de leur parcours a` travers une poigne´e de couches
turbulentes, prenant des trajectoires ale´atoires. Nos merveilleux te´lescopes y perdent alors leur
vue perc¸ante, et un certain flou affecte les objets astronomiques qu’ils tentent de de´busquer.
Depuis quelques anne´es, ils sont heureusement e´quipe´s de syste`mes correcteurs permettant de
leur rendre leur comple`te capacite´ de re´solution et ainsi d’atteindre les objectifs scientifiques que
se sont fixe´s les astronomes qui en ont plaide´ la construction. Un bon exemple d’un tel syste`me
est l’instrument NaCo installe´ sur l’un des VLT : il lui permet d’atteindre la limite de diffraction
dans l’IR et ainsi de produire des images d’une re´solution de quelques dizaines de mas a` 2.2µm.
Avant de de´crire en de´tail les re´sultats de mes travaux de recherche et pour introduire
des notions utiles pour une meilleure compre´hension des chapitres suivant, il me semble utile
de rappeler quelques notions de base sur la formation d’image et l’optique atmosphe´rique. Je
de´crirai ensuite l’architecture et le principe de fonctionnement d’un syste`me d’OA ainsi que
quelques grandeurs caracte´ristiques du syste`me et des images qui en sont issues. Le lecteur
familier de toute ces notions peut passer directement a` la section suivante, de´die´e aux NAG,
compte-tenu du manque cruel d’originalite´ des lignes qui suivent.
Formation d’image au foyer d’un te´lescope
La formation d’image au foyer d’un te´lescope est caracte´rise´e par la re´ponse impulsionnelle
de ce dernier, c’est a` dire l’image qu’il donne d’un point. En l’absence de turbulence, d’apre`s
les lois de la diffraction, une onde lumineuse, caracte´rise´e par son amplitude complexe ou front
d’onde, pe´ne´trant dans un te´lescope parfait, y est diffracte´e par sa pupille. Dans l’approximation
de Fraunhofer, l’amplitude complexe de l’onde incidente dans le plan focal du te´lescope est alors :
Ψim(~α) =
∫
Ψ(~x)P (~x) exp[−
2ıpi
λ
xα]d~x
ou` P (~x) repre´sente la fonction pupille du te´lescope. On constate donc que le syste`me se comporte
comme un ope´rateur de Fourier, et l’intensite´ de l’image mesure´e au foyer du te´lescope est le
module carre´ de cette amplitude complexe.
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Fig. 4 – Exemple de fonction pupille avec une occultation de 0.12, coupe de la FTO obtenue et
FEP obtenue.
Dans le cas d’un front d’onde plan, Ψ(~x) = 1, l’image obtenue est la fonction d’e´talement
de point (FEP) du syste`me, c’est a` dire sa re´ponse impulsionnelle, et est simplement le module
carre´ de la transforme´e de Fourier (TF) de la fonction pupille :
FEP (~α) ∝ |F [P (~x)]|2
ou` F repre´sente la TF. En ge´ne´ral, la pupille d’un te´lescope est circulaire et la FEP est donc
la fameuse tache d’Airy. Elle est constitue´ d’un pic lumineux, de largeur λ/D, qui quantifie la
re´solution spatiale de l’instrument, entoure´ d’une alternance d’anneaux sombres et brillants. La
distance au premier anneau brillant, qui quantifie le pouvoir se´parateur du te´lescope varie en
fonction de la taille de l’occultation centrale, et vaut 1.22λ/D dans le cas d’une pupille pleine.
La FEP caracte´rise la re´ponse du te´lescope au niveau spatial, dans le plan image. Le syste`me
re´alisant une transformation de Fourier, il est aussi inte´ressant de s’inte´resser a` sa re´ponse dans
le plan fre´quentiel. Cette dernie`re est caracte´rise´e par la fonction de transfert optique (FTO),
qui n’est autre, graˆce au the´ore`me de Wiener-Khintchine, que l’auto-corre´lation de l’amplitude
complexe sur la pupille du te´lescope :
FTO(~f) = FTO(~r/λ) = 1/S
∫
Ψ(~x)Ψ∗(~x+ ~r)P (~x)P ∗(~x+ ~r)d~x
ou` S est la surface de la pupille du te´lescope. Si le front d’onde incident est plan, on obtient
l’auto-corre´lation de la pupille, qui, dans le cas d’une pupille circulaire, donne une fonction
de´croissante s’annulant au-dela` de la fre´quence D/λ.
L’image obtenue au foyer de ce te´lescope, conside´re´ isoplane´tique (c’est a` dire que sa FEP ne
varie pas en fonction de la direction d’observation), d’un objet caracte´rise´ par une distribution
d’intensite´ O(~α) est alors donne´e par la convolution de celui-ci avec la FEP :
I(~α) =
∫
O(~β)FEP (~α− ~β)d~β = (O ∗ FEP )(~α)
E´crite de fac¸on e´quivalente dans le plan de Fourier a` l’aide de la FTO :
I˜(~f) = O˜(~f)× FTO(~f)
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ou` le˜repre´sente la TF. On voit alors que le te´lescope joue le roˆle de filtre passe bas, diminuant
le contraste des hautes fre´quences de l’objet jusqu’a` les annuler a` D/λ.
En imagerie astronomique, on conside`re que les ondes sphe´rique e´mises par les objets d’inte´reˆt
arrivent planes a` notre plane`te, compte-tenu de la distance des objets e´metteur. Le front d’onde :
Ψ(~x) = |Ψ(~x)| exp(−ıφ(~x))
est donc unitaire, et sa phase φ(~x) est constante. Malheureusement, ce front d’onde va se trouver
perturbe´ lors de sa traverse´e de l’atmosphe`re terrestre. La re´ponse impulsionnelle du syste`me
te´lescope + atmosphe`re s’en trouve alors modifie´e et surtout varie tre`s rapidement avec la
turbulence atmosphe´rique, ce qui affecte la qualite´ des images obtenues.
Principes de l’optique adaptative
Les variations de tempe´rature et de concentration en vapeur d’eau de l’atmosphe`re induisent
des variations locales de son indice de re´fraction et perturbent le front d’onde qui la traverse. En
effet, les lois de la re´fraction pre´disent une avance ou un retard local du front d’onde induits par
ces variations d’indice. Cette aberration affecte la qualite´ des images et doit eˆtre corrige´e pour
tirer le meilleur parti d’un te´lescope soumis a` la turbulence de`s que le diame`tre de son miroir
primaire de´passe le me`tre, dans les meilleurs sites1. C’est le but de l’OA, devenue aujourd’hui
indispensable avec l’augmentation de la taille des te´lescopes.
Quelques rappels d’optique atmosphe´rique
La the´orie de Kolmogorov (1941) de´crit l’atmosphe`re comme un me´lange de masses d’air
de diffe´rentes tempe´ratures, se de´plac¸ant a` des vitesses diffe´rentes. L’e´nergie de friction entre
ces masses d’air se dissipe par la formation de tourbillons qui se scindent progressivement en
tourbillons de taille infe´rieure. Deux e´chelles apparaissent alors : une e´chelle supe´rieure, dite
externe, qu’on notera L0, au-dessus de laquelle il n’y a pas de tourbillons et une e´chelle infe´rieure,
qu’on notera l0 en-dessous de laquelle les tourbillons se dissipent par viscosite´. Entre ces deux
e´chelles, la turbulence est conside´re´e comme homoge`ne et isotrope a` statistique connue.
Plus pratiquement, la turbulence se de´veloppe en ge´ne´ral entre 0 et 15 km, soit au niveau
des couches au sol2 (a` cause par exemple du vent sur le relief, ou des mouvements de convexion
entre le sol et l’atmosphe`re), soit a` haute altitude a` cause du cisaillement entre des couches de
la troposphe`re et de la basse stratosphe`re. On assiste ensuite a` une cascade d’e´nergie cine´tique
des cellules de grande e´chelle (30-100m) vers les structures de petite e´chelle (1mm) ou` la dis-
sipation visqueuse se produit. L’e´nergie d’une cellule e´tant principalement cine´tique, le spectre
de l’e´nergie des de´formations induites par la turbulence atmosphe´rique sur front d’onde, suit le
spectre d’e´nergie de la turbulence, et varie donc en k−11/3 (ou` k est la fre´quence spatiale), c’est
le spectre de Kolmogorov (Roddier 1999).
On peut donc ainsi pre´dire en moyenne les fluctuations du front d’onde induites par l’at-
mosphe`re, ce qui nous permet d’imaginer des syste`mes permettant de la corriger efficacement.
1Une autre aberration est due a` la diffraction de Fresnel induite par la propagation de l’onde dans l’atmosphe`re
qui implique un changement de l’amplitude de l’onde. Cette aberration a un impact assez limite´, dans le cas
d’observations astronomiques, le milieu turbulent e´tant proche du syste`me optique, et sera ne´glige´e dans la suite
de ce manuscrit, ou` on fera l’hypothe`se dite de champ proche.
2On cherche aussi a` minimiser la turbulence dans la coupole avec des architectures particulie`res de coupoles,
pour rendre le flux d’air le plus laminaire possible a` l’inte´rieur, et en la gardant a` tempe´rature ambiante
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Nous verrons que cet aspect sera tre`s important a` diffe´rents stades de l’e´laboration d’un syste`me
d’optique adaptative et de sa commande.
La fonction de structure de l’indice de re´fraction :
Dn(~r) = 〈
(
n(~x)− n(~x+ ~r)
)2
〉 = C2nr
2/3
caracte´rise´ par la constante de structure des variations d’indice, le C2n, qui suit un certain profil en
fonction de l’altitude permet de caracte´riser la statistique des variation de l’indice de re´fraction
de l’atmosphe`re en fonction de l’altitude. Ce parame`tre doit eˆtre mesure´ sur chaque site et varie
en fonction du temps. La figure 5 nous montre un profil typique de C2n dans un site astronomique.
Le profil de Hufnagel en est une repre´sentation empirique, fonde´e sur de nombreuses mesures
de C2n et est souvent utilise´ pour les mode´lisations nume´riques. Il de´crit la turbulence comme
compose´e de deux couches principales, une au sol et une a` environ 10 km d’altitude.
La turbulence agit sur le front d’onde de manie`re achromatique, en introduisant une diffe´rence
de chemin optique. L’impact devient chromatique lorsqu’on s’inte´resse a` la phase de l’onde de´finit
comme :
Φ =
2pi
λ
δ
ou` δ est le retard de chemin optique achromatique.
Fig. 6 – FEP obtenue pour diffe´rente valeur de va-
riance de phase. De haut en bas et de gauche a` droite,
0, 1, 2 et 3 rad2.
Pour caracte´riser l’influence de l’at-
mosphe`re sur la qualite´ des observations
a` une longueur d’onde donne´e, il est
alors commode d’introduire la notion de
variance de phase :
σ2Φ =
1
S
∫∫
Φ2d2S (1)
exprime´e en radians2, qui est une gran-
deur de´terministe. Plus cette variance
augmente, plus la phase s’e´carte du plan
et donc plus l’image est de´grade´e. De
par la de´pendance en 1/λ de Φ, σ2Φ va-
rie en 1/λ2, la de´gradation est donc bien
plus importante dans le visible (λ petit)
que dans l’IR moyen (λ grand).
Une autre grandeur, la fonction
de structure de phase, permet de ca-
racte´riser au niveau statistique les fluc-
tuation de la phase :
Dφ(~r) = 〈|φ(~x)− φ(~x+ ~r)|
2〉
La diffe´rence de phase entre deux points de la pupille s’exprimant en fonction du retard de
chemin optique, et ce dernier e´tant lie´ aux variations d’indice, cette fonction de structure est
lie´e a` celle des fluctuation d’indice de´finie plus haut et de´pend donc du C2n :
Dφ(~ρ) = 2.91
(2pi
λ
)2
C2n(h)hρ
5
3
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Fig. 5 – Profil du C2n en fonction de l’altitude, sur le site du VLT (Cerro Paranal) et variation
de la valeur du C2n sur le meˆme site, pour trois altitudes diffe´rentes, en fonction du temps.
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Le rapport de Strehl, rapport entre l’intensite´ sur le maximum du pic de diffraction d’un
syste`me parfait (sans aberration) et le syste`me conside´re´, dans le cas d’un te´lescope parfait,
s’exprime en fonction de la variance de phase et nous donne un crite`re ge´ne´ral entre la qualite´
d’image et la variance de phase :
SR ≈ e−σ
2
Φ (2)
Cette expression n’e´tant valable que pour les variances de phase infe´rieures a` quelques
radians2 et domine´es par des basses fre´quences spatiales.
Le parame`tre de Fried
C’est le diame`tre e´quivalent du te´lescope limite´ par la diffraction donnant la meˆme re´solution
qu’un te´lescope de diame`tre infini limite´ par la turbulence atmosphe´rique. Le parame`tre de Fried
r0 peut donc eˆtre vu comme le diame`tre sur lequel on peut conside´rer le front d’onde comme tre`s
peu perturbe´. Ce parame`tre de´pend de la longueur d’onde a` travers la de´pendance en longueur
d’onde des effets de la turbulence.
Autrement dit, c’est le diame`tre de la cellule sur laquelle la variance de phase est d’environ
1 rad2. On l’exprime en fonction de la direction d’observation et du profil de variation d’indice,
le C2n(h) (Fried 1965) :
r0 = 0.185λ
6/5 cos(z)3/5
(∫
C2n(h)dh
)−3/5
(3)
r0 croˆıt donc comme λ
6/5, ce qui signifie que plus la longueur d’onde d’observation est grande,
plus le diame`tre du te´lescope peut augmenter sans craindre les me´fait de l’atmosphe`re ; et de´croˆıt
comme la masse d’air a` la puissance −3/5 (terme en cos z). La moyenne de la variance de phase
s’e´crit en fonction du rapport D/r0 :
〈σ2Φ〉φ = 1.03
(D
r0
)5/3
(4)
On de´finit enfin le seeing, rapport entre la longueur d’onde et le parame`tre de Fried et qui
s’exprime en radians :
seeing =
λ
r0
(5)
grandeur facile a` manipuler et qui repre´sente la re´solution sur le ciel d’un te´lescope soumis a`
une atmosphe`re de parame`tre de Fried r0 a` la longueur d’onde λ.
Enfin, l’expression du Strehl en fonction de la variance de phase vue pre´ce´demment n’est
vraie que pour les faibles variances. Dans le cas d’une forte turbulence, c’est a` dire. Dr0 > 10 on
montre que :
SR ≈
(D
r0
)−2
(6)
E´volution angulaire et temporelle de la turbulence
Deux fronts d’onde issus de deux sources se´pare´es ne traversent pas les meˆmes portions de
l’atmosphe`re et ne sont donc pas soumis exactement a` la meˆme turbulence. Cette diffe´rence
dans les chemins optiques se traduit par une de´-corre´lation progressive de la phase en fonction
de l’angle. C’est le phe´nome`ne d’anisoplatisme, tre`s limitant en terme d’e´tendue de champ
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lorsqu’on s’inte´resse a` la haute re´solution angulaire. On de´finit un domaine isoplane´tique, a`
l’inte´rieur duquel les perturbations du front d’onde sont entie`rement corre´le´es, caracte´rise´ par
l’angle isoplane´tique qui peut s’e´crire en fonction de r0 :
Θ0 ≈
r0
h¯
(7)
avec h¯ l’altitude moyenne de la couche turbulente principale (Fried 1979). Si on conside`re que le
r0 vaut quelques dizaines de cm dans les meilleurs sites et que l’altitude de la couche turbulente
est de l’ordre de la dizaine de km, on trouve un angle d’isoplane´tisme de l’ordre de 1′′.
La proble´matique de l’e´volution temporelle de la turbulence est rendue similaire a` celle
de l’e´volution angulaire graˆce a` l’hypothe`se de Taylor. Cette dernie`re nous dit que le temps
d’e´volution des de´formations du front d’onde est ne´gligeable devant la translation globale de
ce dernier, due au vent, devant la pupille du te´lescope. Ainsi, la grandeur caracte´ristique de
l’e´volution temporelle de la turbulence, le temps de cohe´rence, s’exprime donc comme le rapport
entre r0 et la vitesse du vent dans la couche turbulente qui remplace ici son altitude :
τ0 ≈
r0
v¯
(8)
avec v¯ la vitesse moyenne du vent dans la couche turbulente.
La` encore, si on conside`re un r0 de l’ordre de la dizaine de cm et une vitesse de vent de
10m.s−1, on trouve un temps de cohe´rence de l’ordre du centie`me de seconde.
Effet sur la formation d’image
Fig. 8 – Tavelures en courte pose.
L’optique atmosphe´rique a souvent
recours a` cette hypothe`se bien pra-
tique. Elle nous dit que pendant une
dure´e e´gale au temps de cohe´rence, et
sur le champ de´limite´ par l’angle iso-
plane´tique, la turbulence est gele´e. On
peut alors en the´orie retrouver presque
toute l’information spatiale dans des
images courte pose, de temps d’ex-
position infe´rieur ou e´gal au temps
de cohe´rence, a` condition de connaˆıtre
la re´ponse impulsionnelle du syste`me
te´lescope + atmosphe`re.
Malgre´ tout, sur de telles images
courte pose, le spectre de l’image
ayant e´te´ modifie´ par l’influence de
l’atmosphe`re, les hautes fre´quences
spatiales introduites provoquent un
e´clatement de l’image en petites tave-
lures (speckles en anglais), de taille ca-
racte´ristique λ/D, mais re´parties sur
une surface typique de diame`tre λ/r0.
Si on somme une grande se´rie d’image
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courte pose, on obtiendra donc une
image longue pose de re´solution λ/r0, les tavelures se moyennant. Par contre, on est capable,
en calculant la corre´lation d’un grand nombre d’images, de retrouver l’information spatiale a` la
limite de diffraction. C’est l’interfe´rome´trie des tavelures (speckle interferometry). Cette tech-
nique a ne´anmoins deux inconve´nients majeurs : la possibilite´ de ne s’attaquer qu’a` des sources
brillantes, les temps de pose caracte´ristiques ne pouvant pas de´passer quelques centie`mes de
seconde, et la quantite´ tre`s importantes de donne´es a` manipuler (des milliers d’images, pour
n’en obtenir qu’une).
De´composition modale de la phase
Une fac¸on commode de de´crire une phase turbulente au niveau spatial est d’introduire une
base de de´formations e´le´mentaires ou modes. Suivant cette mode´lisation, on peut introduire
des familles de modes dont les combinaisons line´aires donneront l’allure du front d’onde a` des
instants donne´s :
Φ(r, t) =
∑
i
ai(t)Mi(r) (9)
ou` {Mi(r)} est une famille de modes. Ce faisant, nous sommes passe´ d’une mode´lisation bi-
dimensionnelle de la phase (une carte) a` une mode´lisation vectorielle (une se´rie de coefficients),
ce qui simplifie grandement le traitement nume´rique de l’information.
On veut alors obtenir les coefficients de la de´composition d’une phase sur cette famille de
mode en e´crivant :
1
S
∫∫
ΦMi =
1
S
∫∫
(
∑
j
ajMj)Mi =
∑
j
aj∆ij
ou` ∆ est la matrice de covariance ge´ome´trique de cette base de modes. On a donc un syste`me
d’e´quations a` re´soudre en inversant ∆. Si ∆ n’est pas inversible, le calcul se complique. Mais
si la famille en question est une base, ∆ est inversible et on peut retrouver les coefficients de
la de´composition. Si de plus cette base est orthonorme´e, ∆ n’est rien de plus que l’identite´ et
l’inversion est directe.
La premie`re de ces bases a` avoir e´te´ introduite pour l’e´tude de la turbulence atmosphe´rique
est celle des polynoˆmes de Zernike. La ressemblance de ces premiers modes avec les aberrations
classiques ainsi que les proprie´te´s de cette base par rapport a` la turbulence en font un outil de
base en optique adaptative.
En voici l’expression donne´e par Noll (1976) :
m 6= 0 Zi,pair(r, θ) =
√
2(n + 1)Rmn (r) cos(mθ)
Zi,impair(r, θ) =
√
2(n+ 1)Rmn (r) sin(mθ)
m = 0 Zi(r, θ) =
√
2(n+ 1)R0n(r)
avec 0 ≤ r ≤ 1 et 0 ≤ θ ≤ 2pi et ou` :
Rmn (r) =
(n−m)/2∑
s=0
−1s(n− s)!
s![(n+m)/2− s]![(n −m)/2 − s]!
rn−2s
Ces polynoˆmes sont repe´re´s par 2 indices, qu’on nomme respectivement degre´ radial (n) et
azimutal (m). Au couple (n,m) correspondent le polynoˆme d’indice i = n(n + 1)/2 + m + 1
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Fig. 9 – Une partie de la base des polynoˆmes de Zernike.
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et celui d’indice i − 1. Ils ont de plus la proprie´te´ tre`s inte´ressante d’eˆtre orthogonaux sur une
pupille circulaire non obture´e :
1
S
∫∫
ZiZj = δij
ainsi :
1
S
∫∫
ΦZi = ai
et on peut de´montrer que :
1
S
∫∫
Φ2 =
∑
i
a2i
On a donc e´quivalence entre la variance de phase et la somme des carre´s des coefficients de la
de´composition. La distribution spectrale de puissance (DSP) spatiale de ces modes, a` travers la
turbulence, est proportionnel a` (D/r0)
5/3 et a` (n+ 1)−11/3 et est donc tre`s de´croissante.
Noll a de plus montre´ que seul les polynoˆmes de meˆme degre´ azimutal et de meˆme parite´
sont corre´le´s et que tous les polynoˆmes de meˆme degre´ radial posse`de la meˆme variance dans
une turbulence de type Kolmogorov. Ceci met en e´vidence une sorte d’analogie entre l’indice
radial des polynoˆmes de Zernike et les fre´quences spatiales, proprie´te´ fort inte´ressante. Il de´rive
aussi un re´sidu, le re´sidu de Noll :
∆J =
∞∑
i=J+1
< a2i >≈ 0.257J
−5/6[D/r0]
5/3 (10)
vrai pour J grand, qui nous donne la variance d’une phase turbulente de type Kolmogorov a`
laquelle on aurait soustrait sa de´composition sur les J premiers modes de Zernike.
Syste`me d’optique adaptative
Le principe de l’OA est base´ sur ce type de mode´lisation. Introduit par Babcock en 1959
(Babcock (1953)), les premie`res applications civiles pour l’astronomie sont europe´ennes et sont
apparue au de´but des anne´e 90 (COME ON, ADONIS, PUEO, Roddier 1999). Aujourd’hui
pratiquement tous les te´lescopes de´passant 4 m sont ou sont en train d’eˆtre e´quipe´ d’une OA.
Le principe de l’OA consiste a` tenter de corriger la turbulence atmosphe´rique en mettant sur
le trajet du rayon lumineux un miroir de telle forme qu’il corrige les de´formations introduites
sur le front d’onde.
Pour re´aliser un tel miroir, on colle sous une surface re´fle´chissante souple un pavage d’ac-
tionneurs. Ils permettent d’e´lever ou d’abaisser localement la surface re´fle´chissante pour lui
permettre de prendre des formes varie´es. Plus le nombre d’actionneurs est grand dans la pupille,
plus la quantite´ de formes re´alisables est grande. De plus, a` taille de pupille constante, plus il y
a d’actionneurs dans cette dernie`re, plus les fre´quences spatiales des aberrations reproductibles
par le miroir sont e´leve´es.
Cette e´quivalence est tre`s importante pour le dimensionnement des syste`mes d’OA. Pour ce
donner une ide´e des performances d’un syste`me par rapport a` une turbulence de type Kolmogo-
rov, on peut introduire le nombre line´aire d’actionneurs du miroir, qui n’est autre que le nombre
d’actionneurs le long du diame`tre du miroir :
na =
√
4
pi
Na
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Fig. 10 – Sche´ma de principe d’une optique adaptative. Cre´dit T. Fusco.
ou` Na est le nombre d’actionneurs total du miroir. Ainsi, en utilisant l’analogie entre le nombre
line´aire d’actionneurs du miroir, la fre´quence spatiale maximale et indice du polynoˆme de Zer-
nike, on peut re´crire le re´sidu de Noll en fonction des caracte´ristiques d’un miroir de´formable
(Greenwood 1978) :
σ2res = 0.335n
−5/3
a [D/r0]
5/3 (11)
qui nous donne une ide´e des performances d’un syste`me d’OA dote´ de na actionneurs line´aires.
Finalement, en re´-e´crivant la formule de Greenwood de la fac¸on suivante :
σ2res = 0.335
[ D
r0na
]5/3
(12)
on obtient la re`gle de dimensionnement d’un syste`me d’OA. En effet, le nombre na doit eˆtre
choisi par rapport aux caracte´ristiques de la turbulence sur un site, compare´ au diame`tre du
te´lescope utilise´ (le rapport D/r0). Ainsi, si
D
r0na
est proche de 1, c’est a` dire que la distance
inter-actionneur est proche de r0, alors σ
2
res = 0.335rd
2 et donc avec l’e´quation 12, SR = 0.7.
Structure ge´ne´rale d’un syste`me d’OA
Un syste`me d’OA est organise´ comme le montre la figure 10. Un miroir de´formable (MD) est
place´ sur le trajet du rayon lumineux pour corriger les d’aberrations induite par l’atmosphe`re.
Ce MD est pilote´ par un syste`me de controˆle qui rec¸oit les informations d’un syste`me d’analyse
de surface d’onde (ASO) et les transforme en commande pour le miroir de´formable. Le syste`me
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d’ASO est place´ derrie`re une lame dichro¨ıque, qui, profitant de l’achromatisme du front d’onde,
se´pare se dernier en longueur d’onde pour en envoyer une partie vers la voie d’analyse et une
autre vers la voie d’imagerie. Ainsi un maximum de photons est amene´ dans chacune des deux
voies, lorsqu’on analyse a` une certaine longueur d’onde (le visible par exemple) et qu’on observe
a` une autre (l’IR par exemple).
Le syste`me travaille donc en boucle ferme´e. Apre`s fermeture de la boucle, l’ASO ne voit
qu’un front d’onde re´siduel et le MD ne fait que re´ajuster l´ege`rement sa forme pour palier a`
l’e´volution temporelle de la turbulence.
Analyse de front d’onde
Le but de l’analyse de front d’onde est la caracte´risation, en temps re´el, de l’e´tat de la tur-
bulence. La sonde de l’analyseur est une source (ponctuelle ou non suivant les analyseurs) qui
traverse le milieu turbulent. En OA, pour les applications astronomiques, on utilise la cible scien-
tifique elle-meˆme, si elle le permet (suffisamment brillante, pas trop e´tendue), ou une e´toile de
re´fe´rence assez proche (on essaiera de la garder dans le domaine d’isoplane´tisme), ou encore une
e´toile laser. La lumie`re en provenance de cette source, sonde le milieu turbulent et arrive a` l’ana-
lyseur lui-meˆme, syste`me optique dont la construction permet de retrouver les caracte´ristiques
du front d’onde sur la surface de la pupille. Il existe deux grands types d’analyseurs : les ana-
lyseurs de courbure, qui estime la courbure locale du front d’onde, et les analyseurs dits de
Shack-Hartmann, qui permettent d’estimer la pente locale du front d’onde. Ces derniers sont
les plus re´pandus et sont notamment utilise´s dans le syste`me NaCo. La figure 11 en montre le
principe de fonctionnement.
Fig. 11 – Principe d’un analyseur Shack-Hartmann.
Dans ce type de syste`me, la pu-
pille d’entre´e est de´coupe´e en sous-
pupilles par une matrice de micro-
lentilles, place´e devant une came´ra
CCD re´coltant la lumie`re provenant de
chaque sous-pupille. Si le front d’onde
incident est plan, la lumie`re converge
vers le centre de chaque sous-pupille.
Si par contre, le front d’onde incident
n’est pas plan, les rayons ne converge
plus au centre des sous-pupilles. C’est la
mesure du de´calage entre le centre des
sous-pupille et l’endroit ou` converge les
rayons lumineux qui donne la valeur de
la pente locale du front d’onde. Plus le
nombre de sous-pupille est grand, plus l’espace en fre´quences spatiales mesurable par l’analyseur
est grand.
De plus, l’analyse sera d’autant plus efficace que la de´formation a lieu au bord de la pupille.
On alignera donc les actionneurs du miroir a` l’intersection des sous-pupilles. En couvrant toute
la pupille, on obtient un plus grand nombre de mesures (2 par sous-pupille) que d’actionneurs.
Cela conduit a avoir un plus grand nombre de degre´s de liberte´s dans la mesure que dans la
correction.
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La commande du syste`me
Le MD est un e´le´ment optique actif et pre´sent sur le faisceau. Il dispose d’un nombre fini
N d’actionneurs, sur chacun desquels on envoie une tension. A chaque instant, on caracte´rise
l’e´tat du MD par la donne´e des N tensions applique´es a` ses bornes, c’est a` dire par le vecteur
de commande ~c dont les composantes repre´sentent les N tensions. Applique´es, ces N tensions
donnent une forme au MD, qui imprime au front d’onde re´fle´chit une forme Ψ(x, y).
On notera que le vecteur de commande nul ~c = ~0 engendre un front d’onde plan, a` savoir
φ(x, y) = 0. Dans l’hypothe`se de line´arite´ du MD, si un vecteur de commande ~c1 engendre une
forme φ1(x, y) et un second vecteur de commande ~c2 engendre φ2(x, y), alors toute combinaison
line´aire des deux commandes engendrera la combinaison line´aire de φ1(x, y) et φ2(x, y).
On fera aussi l’hypothe`se de line´arite´ de la mesure, en conside´rant que l’ASO posse`de une
proprie´te´ identique, a` savoir qu’il est possible de repre´senter ses M mesures par un vecteur ~m.
Un front d’onde plan ge´ne`re une mesure nulle ~m = ~0. Une combinaison line´aire de front d’onde
engendre la meˆme combinaison line´aire de mesures.
Ayant compris cela, il devient e´vident que lorsqu’on sollicite le miroir de´formable par les
commandes ~c1 et ~c2, produisant respectivement les mesures ~m1 et ~m2, alors toute combinaison
line´aire des commandes produit la meˆme combinaison line´aire des mesures. Il existe donc une
application line´aire de l’espace des commandes de dimension N vers l’espace des mesures de
dimension M qui caracte´rise le syste`me.
La matrice d’interaction
Cette application line´aire se caracte´rise graˆce a` la matrice d’interaction du syste`me. Cette
matrice, ge´ne´ralement note´e D, est obtenue de manie`re expe´rimentale. Il suffit d’appliquer tour
a` tour sur le miroir de´formable les vecteurs de commande de la base canonique (toutes les com-
posantes nulles sauf la ieme : ~ci = (0, ..., 0, 1, 0, ..., 0)
3 et les mesures lues sur l’ASO constitueront
la ieme colonne de la matrice D.
La matrice D ne de´pend que de l’alignement optique du syste`me et la matrice interaction
et est mesure´e avant fermeture de la boucle. Il n’y a lieu de la mesurer a` nouveau que lorsque
l’alignement optique est modifie´.
L’ide´al serait maintenant de pouvoir inverser cette matrice, afin d’e´crire : ~c = D−1 ~m de
telle manie`re que connaissant les mesures, on puisse piloter le MD. Malheureusement, ceci est
impossible. Tout d’abord parce que D n’est pas une matrice carre´e : il y a en ge´ne´ral plus de
mesures que de degre´s de liberte´ (sauf pour certains syste`mes a` courbure). Et, meˆme quand c’est
le cas, la matrice n’est de toute fac¸on pas inversible.
Inversion de la matrice d’interaction : la me´thode MC
Le fait que le nombre de mesures soit supe´rieur au nombre d’actionneurs implique qu’il sera
de toute fac¸on impossible, avec le MD, de ramener simultane´ment toutes les mesures a` 0. On va
donc appliquer une approche moins ambitieuse, et essayer de trouver ~c qui minimise la somme
des carre´s des mesures, a` savoir :
 = ‖~m−D~c‖2
C’est une approche dite des moindres-carre´s (ou MC).
3Pour des raisons de rapport signal a` bruit, dans la pratique, on n’applique pas sur le MD 1 Volt mais plutoˆt
quelques centaines, puis l’oppose´, et on calcul la diffe´rence des mesures obtenues.
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Pour en trouver une solution analytique, il faut e´crire que toutes les de´rive´es de  par rapport
aux ck sont nulles, c’est a` dire ∀k :
d
dck
= 0 =
d
dck
∑
i
(
mi −
∑
j
dijcj
)2
= 2
∑
i
(
mi −
∑
j
dijcj
)
dik
soit encore, ∀k :
d
dck
= 0⇔
∑
i
midik =
∑
i
(∑
j
dijcj
)
dik
Ce qui peut aussi s’e´crire sous la forme matricielle :
Dt~m = (DtD)~c
En supposant (frauduleusement) que (DtD) est inversible, on peut alors e´crire que  = ‖~m−D~c‖2
minimum implique :
Dt ~m = (DtD)~c⇔ ~c = (DtD)−1Dt ~m
La matrice D+ = (DtD)−1Dt est appele´ inverse ge´ne´ralise´e de D. Elle permet de passer des
mesures de l’ASO aux commandes a` appliquer au MD. Si l’analyseur est un Shack-Hartmann
(la mesure est la de´rive´e premie`re du front d’onde) alors D+ re´alise une inte´gration. Notons de`s
a` pre´sent que l’inversibilite´ de (DtD) est cruciale et qu’elle n’est possible que lorsqu’on se place
dans un sous espace ne contenant que des modes mesurables par l’ASO.
On notera la proprie´te´ inte´ressante suivante :
D+D = (DtD)(DtD)−1 = Id
qui signifie physiquement que le syste`me sait parfaitement s’analyser lui-meˆme. C’est heureux
car si c¸a n’e´tait le cas, il serait difficile pour le syste`me de fonctionner en boucle ferme´e : comment
imaginer un syste`me qui pour corriger son propre de´faut en appliquerait un autre.
On notera aussi la proprie´te´ troublante suivante : DD+ 6= Id. Physiquement, cela signifie
qu’observant des mesures ~m sur l’ASO, on peut toujours trouver un vecteur de commande ~c,
mais que l’application de ~−c sur le MD ne permettra pas d’annuler les mesures : on le savait
de´ja`, posse´dant moins de degre´s de liberte´ que de mesures, il est impossible de les satisfaire
toutes.
Enfin, on a vu que la matrice d’interaction D n’e´tait mesure´e qu’une fois. Il en est de meˆme
pour D+ qui n’est calcule´ qu’une fois, apre`s la mesure de D.
Le bruit d’analyse
Comme toute mesure, celle d’analyse de front d’onde est soumise au bruit. Il est de deux
nature : un bruit de photon provenant de la quantite´ finie de photons provenant de la source, a`
distribution poissonienne, et un bruit de de´tecteur, a` distribution ge´ne´ralement Gaussienne.
Une bonne approximation est de conside´rer que ce bruit est a` statistique gaussienne. En effet,
une mesure d’ASO re´sulte d’un calcul du centre de gravite´ sur un grand nombre d’e´ve`nements.
Bien e´videment, ce bruit se propage a` travers la matrice de commande :
D+( ~turb+ ~bruit) = D+ ~turb+D+ ~bruit
et provoque une impre´cision voire une erreur de reconstruction. La variance du bruit propage´e
sur un Zernike e´tant proportionnelle a` (n+1)−2, ou` n est l’ordre radial, et la variance du meˆme
Zernike dans une turbulence kolmogorov e´tant proportionnelle a` (n+1)−11/3, le bruit aura moins
d’impact sur les modes de bas ordres que sur les modes de hauts ordres.
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Choix d’une base de modes
Comme on l’a vu pre´ce´demment, l’inversibilite´ de (DtD) est cruciale et n’est possible que
dans certaines bases de modes (celles qui sont bien vues par l’analyseur). Le choix de la base
de modes approprie´e est donc d’une importance capitale a` deux points de vue : tout d’abord, il
faut eˆtre capable de mode´liser correctement la turbulence atmosphe´rique, pour eˆtre capable de
la corriger, mais il faut aussi eˆtre capable de bien la mesurer.
La base des Zernike de´veloppe´e pre´ce´demment meˆme si elle posse`de des proprie´te´s inte´ressantes
n’est pas optimale pour de´crire la turbulence. En effet, une base optimale assure qu’un maxi-
mum de turbulence doit eˆtre mode´lise´e avec un minimum de modes. De plus, les corrections
e´tant apporte´es par le MD, elle doit eˆtre une base de l’espace du MD. Suivant cette ide´e, Eric
Gendron (Gendron 1995) propose de calculer la de´composition en Karhunen-Loeve (KL) de la
phase turbulente projete´e orthogonalement dans l’espace du miroir. Ces modes ont l’avantage
d’eˆtre de´-corre´le´s entre eux et d’eˆtre classe´s par ordre de variance de´croissante dans la turbu-
lence. Ils sont obtenus par diagonalisation de la matrice de covariance statistique des Zernike
dans la turbulence et ne posse`de malheureusement pas d’expression analytique simple.
Une fois cette base de modes optimale par rapport au MD et a` la turbulence construite, il
faut s’assurer que tous les modes sont bien vus par l’analyseur. Ceci peut eˆtre ve´rifie´ a` travers
les valeurs singulie`res de la matrice d’interaction de ces modes, et les valeurs singulie`res trop
faibles, qui correspondent aux modes mal ou non vus, sont alors supprime´es de la base, pour
assurer l’inversion de (DtD).
Commande modale optimise´e
Ayant calcule´ le reconstructeur (la matrice D+) il s’agit maintenant de piloter le syste`me.
Nous avons vu que dans le cas d’un SH on re´alisait une inte´gration, malgre´ tout, on sait que la
phase reconstruite graˆce a` D+ n’est qu’une estime´e. Elle est entache´e d’une erreur d’estimation
due au bruit, au repliement spatial, induit par la taille limite´e de l’ASO et au retard du syste`me
sur la turbulence (le temps de lecture du CCD, de calcul de la commande a` appliquer et de
pilotage du miroir).
Dans la base des modes du syste`me D+D = Id, on peut donc controˆler chacun des modes
se´pare´ment, de fac¸on a` y appliquer un gain, avant l’inte´gration, pour limiter les effets des erreurs
de reconstruction. C’est le controˆle modal optimise´ (Gendron 1995), qui a notamment e´te´ choisit
pour la commande de NAOS. J’en rappelle ici brie`vement les bases, qui peuvent eˆtre utiles a`
une meilleure compre´hension du chapitre 3.
L’e´tude de l’e´volution temporelle de chaque mode du syste`me permet l’estimation du gain
optimal a` y apporter. En effet, tout est histoire de compromis entre propagation du bruit sur
le mode et e´nergie de ce mode dans la phase re´siduelle. Cette technique permet ainsi de mo-
difier le comportement du syste`me face a` un mode sans affecter les autres. Par exemple, si le
mode en question est beaucoup plus bruite´ qu’il n’a d’e´nergie dans la turbulence, son gain sera
relativement faible.
L’e´tude des caracte´ristiques temporelles du syste`me se fait a` travers les fonctions de transfert
dont un exemple est donne´ dans la figure 13, et c’est par ce biais qu’on comprend l’impact de
l’optimisation modale. Les fonctions de transfert sont des fonctions du temps continues, on
suppose donc (frauduleusement) que le syste`me est le sie`ge de phe´nome`nes a` temps continu4.
4ce qui est une approximation, mais d’apre`s E´ric Gendron (Gendron (1995)), les fonctions de transfert obtenues
expe´rimentalement sont en bon accord avec le mode`le.
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Fig. 12 – Les 28 premiers modes de NAOS.
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Fig. 13 – Diffe´rentes fonctions de transfert pour un syste`me d’OA avec une fre´quence
d’e´chantillonnage de 200 Hz et des gains de 1.0, 1.2, 1.5, 1.7, 2.0, 2.2, 2.5, 2.7, 3.0 et 3.5.
a) fonction de transfert en boucle ouverte, b) fonction de transfert en boucle ferme´e, c) fonction
de transfert du bruit, d) fonction de transfert de re´jection.
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Ainsi, ces diffe´rents e´le´ments posse`dent une fonction de transfert. L’ASO, dans un premier
temps, qui inte`gre les effets de la turbulence pendant un temps de 1νe ou` νe est sa fre´quence
d’e´chantillonnage. Sa fonction de transfert est donc donne´e par :
Haso(ν) = sinc(piν/νe) exp(−ipiν/νe) (13)
Le syste`me de controˆle est lui caracte´rise´ par le retard de boucle τ , temps pendant lequel le
CCD de l’ASO est lue et la commande estime´e et applique´e. Sa fonction de transfert s’e´crit donc
sous la forme :
Hsys(ν, gi) = gi
νe exp(−2ipiτν)
2ipiν
(14)
Enfin, si la bande passante du MD est bien plus importante que la fre´quence d’e´chantillonnage
de l’ASO (ce qui est ge´ne´ralement le cas), on peut conside´rer que sa fonction de transfert vaut
1 (Hmir(ν) = 1).
Lorsque le syste`me fonctionne en boucle ouverte (les commandes du MD ne sont pas ap-
plique´es), et en ne´gligeant la propagation du bruit, la fonction de transfert de chaque mode
s’e´crit :
Hbo(ν, gi) = Haso(ν)Hsys(ν, gi)Hmir(ν) (15)
Cette fonction de´crit la fac¸on dont le signal issu de l’ASO va eˆtre traite´ par le syste`me en
fonction du temps. Le syste`me dans ce cas e´tant principalement un inte´grateur, on comprend
qu’elle soit assez fortement de´croissante et que sont module varie en 1/ν2. On peut de´finir une
bande passante a` l’aide de la fre´quence de coupure a` 0dB de cette fonction, cette dernie`re e´tant
croissante avec le gain.
Si on conside`re maintenant le syste`me en boucle ferme´e, les commandes sont vraiment ap-
plique´es et on a :
Hbf (ν, gi) =
Hbo(ν, gi)
1 +Hbo(ν, gi)
(16)
On de´finit aussi une bande passante pour cette fonction, a` partir de sa fre´quence de coupure a`
-3dB. On note la pre´sence d’un pic d’amplification, aux alentours de cette fre´quence (figure 13),
pic d’autant plus important que le gain est grand. Un crite`re de stabilite´ du syste`me est que
ce pic ne de´passe pas 2.3dB, ce qui nous donne un gain maximum applicable aux commandes.
Hbf est un filtre passe-bas (en effet, le syste`me n’a acce`s qu’aux basses fre´quences c’est a` dire
infe´rieures a` la fre´quence de´finit pre´ce´demment).
La fonction de transfert de correction (ou de re´jection) est bien plus inte´ressante. Elle de´crit
l’e´volution temporelle du mode conside´re´ apre`s correction par le syste`me. Son expression est :
Hcorr(ν, gi) =
1
1 +Hbo(ν, gi)
(17)
C’est un filtre passe-haut, seules les hautes fre´quences ne sont pas corrige´es par le syste`me.
La` encore, on de´finit une fre´quence de coupure a` -3dB, qui elle est repre´sentative de l’impact
temporel du syste`me sur la turbulence. Cette fre´quence augmente avec le gain et la fre´quence
d’e´chantillonnage de l’ASO.
Enfin, la dernie`re fonction de transfert a` de´finir est celle du bruit. C’est a` partir de cette
fonction et de la fonction de transfert de re´jection que l’on va pouvoir optimiser re´ellement le
gain a` apporter a` chaque mode. Elle traduit la propagation du bruit dans le syste`me et s’e´crit
donc comme :
Hbruit(ν, gi) =
Hsys
1 +Hbo(ν, gi)
(18)
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Fig. 14 – De´monstration du gain apporte´ par un syste`me d’OA. A gauche longue pose d’une
e´toile avec un te´lescope de 8m soumis a` l’atmosphe`re. A droite, la meˆme e´toile observe´e avec un
syste`me d’OA.
qui ressemble fortement a` la fonction de transfert en boucle ferme´e.
L’estimation du gain optimal a` appliquer a` chaque mode se fait en minimisant (par dichoto-
mie), l’erreur re´siduelle quadratique moyenne sur chaque mode, fonction somme du produit de
la fonction de transfert de correction par la DSP du mode dans l’atmosphe`re et du produit de
la fonction de transfert du bruit par la DSP du bruit sur ce mode. Cette fonction posse`de bien
un minimum, car si le gain est nul, il n’y a pas de correction, et l’erreur est donc la DSP du
mode dans la turbulence. De`s qu’on applique une correction, cette variance diminue. Toutefois,
si le gain apporte´ est trop grand, le bruit devient de plus en plus dominant, et l’erreur re´siduelle
commence a` croˆıtre avec le gain.
D’autre me´thodes ont e´te´ propose´es pour commander un syste`me d’OA, on citera notamment
l’estimateur Maximum A Priori (MAP), que l’on traitera dans le chapitre 3, les estimateurs de
type pre´dicteurs (Dessenne 1998) et la commande a` filtre de Kalman (Leroux 2003), qui allie a
priori spatiaux et pre´dicteurs temporels.
Formation d’image en optique adaptative
L’inte´reˆt de l’OA re´side dans la possibilite´ d’obtenir une image corrige´e partiellement des
effets de la turbulence atmosphe´rique, de qualite´ stable pendant un temps tre`s supe´rieur au
temps de cohe´rence. On pe´ne`tre ainsi dans l’univers de la pose longue, permettant d’imager des
objets relativement faible avec une re´solution stable, a` condition d’avoir une bonne re´fe´rence
pour l’ASO.
La statistique des perturbations introduites par la turbulence e´tant stationnaire sur la pupille,
la phase re´sultante l’est aussi. Comme nous l’avons vu, ses fluctuations sont de´crites par sa
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fonction de structure, de´finie comme :
Dφ(~ρ) =< |φ(~r)− φ(~r + ~ρ)|
2 >
en rad2 qui repre´sente la variance point a` point de la phase sur la pupille. Suivant le formalisme
de formation d’image de´crit au de´but de ce chapitre introductif, une image longue pose acquise
avec un te´lescope soumis a` la turbulence s’e´crit comme :
I˜longuepose(~f) = O˜(~f)× < FTO(~f) >
avec :
< FTO(~ρ/λ) >=
∫
P (~x)P (~x+ ~ρ)d~x exp[−
1
2
Dφ(~ρ)]
Fig. 15 – FTO obtenue pour diffe´rent taux de correc-
tion (trait plein, de bas en haut 28%, 56% et 83%)
compare´ a` la FTO d’un te´lescope parfait (trait poin-
tille´ rouge) et a` la FTO turbulente (trait pointille´
jaune).
Dans le cas de l’imagerie corrige´e par
OA, les e´quations de´crivant la forma-
tion d’images sont similaires, a` condi-
tion faire l’hypothe`se de stationnarite´ de
la phase re´siduelle (comme discute´ dans
Conan 1994 et dans la section 3.2.2 de ce
recueil). L’OA ne de´livre qu’une correc-
tion partielle de la turbulence, a` cause
de ces possibilite´s de mesures (taille finie
de l’ASO) et de reconstruction (taille fi-
nie du miroir, temps d’inte´gration et de
calcul, erreur de reconstruction, bruit)
limite´es. Ainsi, la phase re´siduelle, en
permanence mesure´e et corrige´e par le
syste`me d’OA n’est pas nulle. L’image
d’un objet a` la sortie d’un syste`me
d’OA n’est pas la simple convolution
de la FEP du te´lescope par celle de
l’objet, mais est de´crite par l’e´quation
pre´ce´dente, en remplac¸ant la phase tur-
bulente par une composante re´siduelle.
Cet effet est illustre´ dans la fi-
gure 15, ou` sont repre´sente´s diffe´rentes
FTO moyennes. En absence de correction, la FTO atte´nue tre`s vite les fre´quences (courbe poin-
tille´ jaune), alors qu’en absence de turbulence, la FTO du te´lescope les transmet beaucoup mieux
(courbe pointille´ rouge). Lorsqu’on corrige partiellement la turbulence, on tend a` se rapprocher
de la FTO parfaite, et on restaure donc le contraste dans l’image par rapport au cas turbulent.
La forme exacte de cette FTO pendant les observations est une information essentielle a`
l’interpre´tation des donne´es. Outre les aspects de re´solution angulaire et de photome´trie, sa
connaissance permet d’inverser l’e´quation de convolution existant entre elle et l’objet pour obte-
nir la forme exacte de celui-ci a` partir de l’image. C’est le principe de la de´convolution, qui sera
aborde´ au chapitre 2. Une description exhaustive des moyens de reconstruire cette FEP figure
au chapitre 3.
Ayant maintenant acce`s a` un grand te´lescope (disons 8 m de diame`tre, limite de diffraction
a` 2.2µm=56 mas), muni d’une OA performante (plus de 40% de Strehl a` 2.2µm et magnitude
V limite > 15)5 on veut s’inte´resser aux NAG. La section suivante a` pour but d’introduire la
5toute ressemblance avec NAOS n’est pas fortuite
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phe´nome´nologie de ces derniers afin de mieux cerner les objectifs scientifiques de telles observa-
tions.
La physique des noyaux actifs avec l’OA
Fig. 16 – M 77. Image NOAO.
On de´nomme ge´ne´ralement par ac-
tive une galaxie dont le coeur est
extreˆmement brillant, e´mettant autant
de lumie`re qu’une galaxie entie`re re-
groupe´e dans un tout petit espace
(quelques centaines de pc). Ce type
d’objet ne repre´sente qu’une faible frac-
tion des galaxies observe´es (5 a` 10%)
mais une proportion bien plus grande
des publications sur les galaxies (15%
des publications sous le mot-clef ga-
laxie dans ADS). Objets parfois tre`s dis-
tants et prenant de multiples formes, ces
grands monstres astrophysiques restent
e´nigmatiques. Apre`s m’eˆtre replace´ dans
le contexte historique de leur e´tude, je
de´crirai les principales caracte´ristiques
de ces ge´ants et les phe´nome`nes acces-
sibles aux observations dans l’IR avec
une OA.
Les Galaxies de Seyfert et autres
individus du bestiaire NAG
L’histoire du paradigme des noyaux actifs de galaxies commence au de´but du sie`cle pre´ce´dent
par la de´couverte de raies d’e´missions (hydroge`ne, oxyge`ne et ne´on, dans le spectre visible) tre`s
puissantes provenant d’un objet qualifie´ alors de ne´buleuse spirale : M 77 (NGC 1068), par Fath
(1909) au Lick Observatory. Ces observations furent confirme´es par Slipher en 1917.
Plus tard, alors qu’il de´couvrait la vraie nature de ces ”ne´buleuses”, E. Hubble constate en
1926 (Hubble 1926) que ces raies e´taient aussi pre´sentes dans les spectres de deux autres objets :
NGC 4051 et NGC 4151. En 1939, G. Rebers de´couvre une source radio tre`s puissante baptise´e
Cygnus A apparemment d’origine extragalactique.
Puis, en 1943, C. Seyfert (Seyfert 1943), identifie un groupe de six galaxies (les 3 pre´ce´dentes,
NGC 1275, NGC 3516 et NGC 7469) initialement se´lectionne´es car posse´dant un coeur tre`s
brillant, apparemment d’origine stellaire, et y trouve des raies de haute excitation, tre`s intenses,
ayant dans certaines galaxies un profil extreˆmement large (plusieurs milliers de km.s−1).
Ces galaxies aux caracte´ristiques si particulie`res seront dore´navant baptise´es galaxie de Sey-
fert, et en se basant sur ces observations, Woljter conclut en 1959 que la taille de l’objet res-
ponsable de cette e´mission intense ne doit pas de´passer la centaine de pc (Woltjer 1959). Ceci
implique que si la matie`re responsable de l’e´mission est lie´e gravitationellement, la masse centrale
doit eˆtre de l’ordre de 1010M.
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Fig. 17 – Spectre de diffe´rent type de NAG autour de la se´rie Balmer de l’hydroge`ne, compare´
a` celui d’une galaxie normale. On notera que les spectres des Seyfert I et II ne diffe`rent que par
la pre´sence ou non de raies larges.
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En 1954, Baade et Minkowski de´couvre la galaxie hoˆte de Cygnus A, un nouveau type
d’activite´ nucle´aire est mis en e´vidence (Baade & Minkowski 1954). Dans les anne´es 60, de
nombreuses radio-galaxies sont de´couvertes, et la taille re´duite annonce´e par Woljner en 1959
est confirme´e sur les radio-galaxies par les premie`res observations interfe´rome´triques dans les
anne´es 70.
Paralle`lement a` ces de´couvertes, de nouveaux individus entrent dans le bestiaires des NAG
durant les anne´es 60. Les Quasars, objets tre`s distants quasi ponctuels (d’ou` leur nom) et
extreˆmement lumineux font leur apparition. D’abord de´tecte´es par Sandage en 1960, Schmidt
comprend en 1963 que les raies d’e´mission pre´sentes dans 3C273 correspondent a` la se´rie de
Balmer ayant subit un redshift impressionnant de 0.16 (Schmidt 1963). Situe´ a` plus de 2 milliards
d’anne´e lumie`re, cet objet a pourtant une magnitude visible de 13, ce qui signifie qu’il abrite
un astre brillant comme 1013 soleils, ce qui correspond a` 103 galaxies comme la noˆtre ! D’autre
Quasars sont ensuite de´couverts, dont certains exhibent des variation d’un ordre de grandeur de
luminosite´ sur des pe´riodes aussi courtes que quelques jours. Une telle variabilite´ confirme une
nouvelle fois la taille re´duite de ces objets.
D’autres types d’objets sont aussi de´couvert dans les anne´es 60 et au de´but des anne´es 70,
tels les galaxies LINER (Low Ionization Nuclear Emission Line Region), les radio-galaxies de
type FR I et FR II, les objets de type BL Lac, les blazars, etc ... L’activite´ des galaxies resemble
alors a` phe´nome`ne extreˆmement complexe, avec une multitude de manifestations tre`s diffe´rentes,
mais attestant toutes d’une e´mission prodigieuse d’e´nergie a` partir d’un volume tre`s restreint.
Les galaxies de Seyfert sont suˆrement les objets les plus inte´ressants de la famille des NAG,
e´tant les plus proches. On a ainsi acce`s aux re´gions les plus centrales de ces monstres, ce qui
permet un diagnostic plus pre´cis. C’est graˆce aux observations mene´es sur les plus proches d’entre
elles, que les premiers indices sur la nature exacte des NAG ont vu le jour.
En 1974, Khachikian et Weedman se´parent les galaxies de Seyfert connues en deux cate´gories,
a` partir des caracte´ristiques des raies observe´es en e´mission dans leur spectre en lumie`re visible
(Khachikian & Weedman 1974). On distingue ainsi :
– Les Seyfert de type I : dont le spectre est constitue´ de raies de transitions permises tre`s
larges (plusieurs milliers de km.s−1), de raies de transitions interdites (excite´es par colli-
sions) e´troites, et d’un puissant continuum provenant de l’objet central.
– Les Seyfert de type II : dont le spectre est ampute´ des raies larges de transitions permises
et du fort continuum (qui reste toutefois pre´sent en IR et X).
Cette se´paration nous donne une indication sur la pre´sence de deux re´gions distinctes dans le
coeur de ces galaxies. Une re´gion ou` les raies sont e´mises avec un profil large (plusieurs milliers
de km.s−1), la BLR, refle´tant probablement un e´largissement Doppler cause´ par une tre`s grande
vitesse relative des structures e´mettrices et une re´gion ou` les profils des raies d’e´mission sont
moins large (moins d’un millier de km.s−1), la NLR, mais te´moignant toujours d’une tre`s haute
excitation. Une seconde sous-classification a e´te´ introduite par Osterbrock (1981) a` l’inte´rieur
du type I. Celle-ci est base´e sur les proprie´te´s du spectre optique. Ainsi, dans les Seyfert de type
1.5, les raies e´troites des transitions permises sont bien e´videntes, dans les Seyfert 1.8, seules les
raies Hα et Hβ de l’hydroge`ne exposent un profil large et dans les Seyfert 1.9, seule la raie Hα
est large.
La majorite´ des observations pre´sente´es dans ce recueil concerne des galaxies de Seyfert. De
nombreuses e´vidences tendent a` montrer que les Quasars notamment seraient analogues aux
galaxies de Seyfert, les observations de ces dernie`res sont donc tre`s importantes pour l’e´tude des
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NAG les plus puissants.
On entend donc par galaxie de Seyfert une galaxie posse´dant une luminosite´ bolome´trique
de 1043 a` 1045ergs.s−1, e´mise principalement dans l’UV et le visible et domine´e par une re´gion
non re´solue au centre gravitationnel de la galaxie et ayant un redshift infe´rieur 0.1. Son spectre
contient (ou non) des raies larges en e´mission (de 1000 a` 8000 km.s−1) de transitions permises et
des raies e´troites (200-500 km.s−1) de transitions permises et interdites. Elles sont ge´ne´ralement
de faibles sources radio mais de fortes sources X (excepte´ pour les Seyfert II) et leur galaxie hoˆte
est le plus souvent spirale.
Le mode`le unifie´ standard
Compte-tenu de tous ces indices observationels, la seule fac¸on d’expliquer une telle produc-
tion d’e´nergie dans un espace aussi restreint semble eˆtre d’invoquer la pre´sence d’un trou noir
repre´sentant l’e´quivalent en masse de plusieurs millions a` milliards de soleils. Malgre´ tout, des
diffe´rences conside´rables existent entre les spectres des diffe´rents types de galaxies actives.
C’est en 1985 qu’Antonucci et Miller introduisent l’e´bauche d’un mode`le unifie´ pour expliquer
l’activite´ au coeur des galaxies (Antonucci & Miller 1985). Ils de´tectent des raies d’e´mission
larges de transitions permises en lumie`re polarise´e dans le spectre de NGC 1068, alors classifie´e
comme une Seyfert II typique. Ils interpre`tent cette e´mission comme provenant d’un noyau de
type I, diffuse´e par des e´lectrons au-dessus d’une distribution de matie`re optiquement e´paisse
situe´e sur la ligne de vise´e. Ainsi, si on imagine que cette structure obscurcissante a` une forme
torique, l’e´mission large des Seyfert I est visible, lorsque la ligne de vise´e est perpendiculaire au
tore, donc de´gage´e de matie`re (cas des noyaux de Seyfert I) et cache´e lorsque le tore se trouve sur
la ligne de vise´e et masquant le noyau (cas des Seyfert II). Les angles d’orientation interme´diaires
permettent alors notamment d’expliquer les sous cate´gories de Seyfert I. La classification des
diffe´rentes radio-galaxies peut aussi eˆtre explique´e en suivant ce sche´ma, ce qui lui procure le
statut de mode`le unifie´.
Apre`s ces observations, de nombreuses autres Seyfert II ont re´ve´le´es ces raies larges en
lumie`re polarise´e, ce qui semble aller dans le sens de ce mode`le unifie´ (Miller & Goodrich 1990;
Young et al. 1996; Lumsden & Alexander 2001).
Un mode`le comple`tement unifie´, s’il existe, doit pouvoir rendre compte de tous les diffe´rents
aspects de l’activite´ des noyaux de galaxie et pourrait donc eˆtre tre`s complexe. Tous les pa-
rame`tres de ce mode`le ne sont pas encore bien connus aujourd’hui, mais le grand nombre d’ob-
servations re´alise´es sur ce type d’objet permet de dresser un portrait-robot du NAG typique.
Il est d’abord compose´ d’un trou noir de quelques centaines de millions a` plusieurs milliards
de masses solaires. La matie`re, attire´e par ce trou noir, spirale autour de lui dans un disque
d’accre´tion dans lequel elle est chauffe´e jusqu’a` plusieurs millions de degre´s par friction, et
constituant ainsi la source primaire d’e´mission intense de notre objet. Une e´vidence de la pre´sence
d’un tel syste`me trou noir-disque d’accre´tion est l’exce`s de bleu (blue bump) caracte´ristique des
spectres de NAG (Antonucci et al. 2004) et qui peut eˆtre reproduit par un mode`le d’e´mission
thermique de disque (Shields 1978). Dans un mode`le standard de disque, celui-ci posse`de un
rayon d’une centaine fois le rayon gravitationnel du trou noir :
Rdisk ≈ 100×RG = 100×
GM
c2
avec M la masse du trou noir et G la constante de gravitation. La zone e´mettrice dominant le
spectre optique d’un NAG occupe, quant a` elle, la partie centrale de ce disque, qui repre´sente
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Fig. 18 – Sche´ma synthe´tique du mode`le unifie´.
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quelques 10 RG soit quelques 10
14cm (quelques heure-lumie`re) pour un trou noir de 108M. La
luminosite´ bolome´trique de l’ensemble est limite´e par la luminosite´ d’Eddington :
LEdd ≈ 1.5× 10
53M
en ergs.s−1, qui de´pend de la masse M du trou noir exprime´e ici en M.
Ce syste`me compact est en ge´ne´ral accompagne´ d’un jet de matie`re ultra-relativiste (des
mouvements super-luminiques y sont de´tecte´s). Ce jet est principalement compose´ d’une mixture
de paires e´lectron/positron et e´lectron proton (Sauty et al. 2002). Il est e´mis perpendiculairement
au disque d’accre´tion et de´gage donc un tunnel dans l’environnement de l’objet central. Diffe´rents
me´canismes sont possibles pour son acce´le´ration et sa collimation (voir Sauty et al. 2002 et
re´fe´rences pour une revue), et les jets de´tecte´s posse`dent des caracte´ristiques assez diffe´rentes
probablement lie´es au taux d’accre´tion du monstre (Meier 2003).
La source centrale et son jet illumine un environnement tre`s structure´, te´moignage de la sous
classification en 2 types des galaxies de Seyfert.
La BLR, tout d’abord, est la re´gion qui l’entoure directement. Elle est constitue´e de nuages
en rotation tre`s rapide autour de l’objet central (comme indique´ par la largeur des raies) et
suˆrement dense (environ 109cm−3, densite´ impose´e par l’absence de raies larges de transitions
interdites), dont la source d’excitation principale est la photo-ionisation par la source centrale.
On y trouve donc du gaz fortement ionise´ qui absorbe une partie du rayonnement X-UV de la
source centrale, dans des nuages en rotation rapide autour de celle-ci.
Ces dimensions peuvent eˆtre estime´es a` partir de la variabilite´ de l’objet dans le visible,
par des mesures de re´verbe´ration (Peterson & Wandel 2000). Ces dernie`res lui attribuent une
taille de quelques jour-lumie`re. D’autre me´thodes ont e´te´ propose´es, notamment en utilisant
la luminosite´ dans les raies d’e´mission larges (Wu et al. 2004), donnant des valeurs le´ge`rement
infe´rieures.
Notons ici que les diffe´rentes composantes de cet objet central sont intimement lie´es. La
luminosite´ de la source centrale est une fonction de son taux d’accre´tion, donc de sa masse, et
la taille et les caracte´ristiques de la BLR de´pendent de ces deux parame`tres. Une expression
simple de la taille de la BLR est de´rive´e par Collin & Hure´ (2001) :
RBLR =
c2
V 2BLR
×RG
en fonction du rayon gravitationnel du trou noir central (donc de sa masse) et de la vitesse
mesure´e sur le profil des raies d’e´mission larges. Elle correspond a` environ 50 heure-lumie`re pour
une vitesse de 6000km.s−1 et un trou noir de 109M.
On trouve ensuite un tore de poussie`re ceinturant ces re´gions centrales. Ce tore doit eˆtre
optiquement e´pais afin de cacher comple`tement la source centrale dans le cas des Seyfert II. Les
raies larges seraient toutefois visibles en lumie`re polarise´e graˆce a` la diffusion Thomson de ce
rayonnement sur les e´lectrons de la NLR. La limite inte´rieure du tore peut eˆtre estime´e a` partir
de la tempe´rature de sublimation de la poussie`re (Barvainis (1987)) :
rcav = 1.3× L
1/2
46
en pc, ou` rcav est le rayon de la cavite´ de sublimation ainsi cre´e autour de l’objet central et L46
est la luminosite´ bolome´trique de la source centrale en unite´ de 1046erg.s−1.
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On a conside´re´ ici un mode`le simple, sans absorption entre la source centrale et la poussie`re et
une tempe´rature de sublimation e´gale a` celle des silicates. On trouve un rayon typique d’environ
1 pc (pre`s de 4 anne´e-lumie`re).
Fig. 19 – Image HST d’une structure de forme
torique au coeur de la galaxie NGC 4261.
Des mode`les nume´riques base´s sur ce
sche´ma permettent de reproduire la seconde
partie (la partie rouge) du spectre a` bande
large typique des NAG (Granato et al. 1997;
Krolik 1999) ce qui conforte l’hypothe`se
du tore. Le syste`me trou noir + disque
d’accre´tion + tore semble donc efficace a` re-
produire plusieurs caracte´ristiques ge´ne´rales
des NAG.
Ne´anmoins, les caracte´ristiques exactes de
cette structure obscurcissante sont encore mal
de´termine´es et certains mode`les alternatifs
opposent des grands ensembles de nuages
denses en rotation autour de la source centrale
a` une structure mono-bloc (Nenkova et al.
2002). L’hydroge`ne pourrait s’y trouver sous
forme mole´culaire, prote´ge´ du rayonnement
destructeur de la source centrale par la
poussie`re, ce qui pousse souvent a` l’appeler
tore mole´culaire.
Fig. 20 – NLR de la galaxie NGC 1068 ob-
serve´ avec le HST. L’image est prise dans
la bande d’e´mission de l’[OIII] a` 5007 A.
Cette structure obscurcissante baigne dans une
re´gion qui s’e´tend sur une e´chelle beaucoup plus
grande (jusqu’a` 1 kpc) : la NLR (pour Narrow Line
Region). Le profil e´troit des raies e´mises dans cette
re´gion est plutoˆt caracte´ristique de faible densite´
(102 a` 106 cm3) et la ge´ome´trie impose´e par le
mode`le unifie´ lui donne une forme conique compa-
tible avec de nombreuses observations (Unger et al.
1987; Mulchaey et al. 1996). Le sommet du coˆne
permet dans les noyaux de type II de localiser
pre´cise´ment la source centrale, cache´e par l’hy-
pothe´tique tore de poussie`re.
Cette re´gion, tout comme la BLR est probable-
ment en grande partie excite´e par photo-ionisation
par la source centrale. Toutefois, e´tant traverse´e par
le jet de matie`re issue de l’objet central, les chocs
doivent y jouer un roˆle important dans sa morpho-
logie si ce n’est dans son excitation (Axon et al.
1998a).
Ainsi, la NLR posse`de le plus souvent une struc-
ture filamentaire, globalement conique et corre´le´e
avec l’e´mission radio. Les nuages qui s’y trouvent
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exhibent des raies posse´dant deux pics, caracte´ristiques de zone excite´es par des chocs
(Dopita & Sutherland 1996).
La re´gion la plus interne de la NLR est le sie`ge d’une forte e´mission coronale (c’est a`
dire. due a` des transitions interdites d’espe`ces hautement ionise´es) : la CLR. C’est la zone de
frontie`re entre la BLR et la NLR. Les densite´s y atteignent 106cm−3 et les tempe´rature environ
1000 K. L’e´mission dans ces bandes est directement relie´e a` l’e´mission X de la source centrale
(Prieto et al. 2002), car les e´nergies misent en jeu correspondent au haut potentiel d’ionisation
ne´cessaire a` l’apparition de ces espe`ces.
A` plus large e´chelle (100 pc - 1kpc), on trouve aussi en ge´ne´ral un disque de gaz mole´culaire
ceinturant la source centrale (Quillen et al. 1999; Reunanen et al. 2003; Galliano & Alloin 2002)
a` l’inte´rieur duquel on trouve des zones voire un anneau de formation d’e´toile (10% d’entre elles
d’apre`s Malkan et al. 1998). Le rapport entre la pre´sence de ces zones et l’activite´ du noyau
est encore mal compris, tout comme le(s) me´canisme(s) responsables de l’excitation du gaz
mole´culaire.
Questions ouvertes et mode`les alternatifs
Si aujourd’hui, certains e´le´ments paraissent suˆrs :
– L’accre´tion de matie`re sur un trou noir super-massif est le seul moteur capable d’alimenter
les NAG (processus le plus efficace, preuve de masses plus grandes 107M contenues dans
moins de 1 pc2).
– La radiation thermique de poussie`res chaudes est un tre`s bon moyen d’expliquer le conti-
nuum IR des NAG.
– La photo-ionisation permet d’expliquer l’observation de variations synchronise´es des raies
en e´mission avec le continuum d’excitation.
– L’orientation de ces objets par rapport a` nous semble eˆtre responsable des disparite´s
observe´es dans leur morphologies et leur spectres.
Certaines questions restent ouvertes, malgre´ le nombre conside´rable d’observations faites sur
le NAG. Les me´canismes qui y sont a` l’oeuvre restent encore mal connus.
Premier point, la manie`re dont le monstre est nourri est toujours matie`re a` de´bat. Les micro-
barres et les barres imbrique´es (Shlosman et al. 1989; Axon et al. 1998b) pourrait permettre
d’amener la matie`re de fac¸on efficace dans la gueule du monstre, en perdant suffisamment son
moment angulaire. Malgre´ tout, les structures de la sorte n’ont pour l’instant pas e´te´ identifie´es
syste´matiquement (10 a` 20 % des cas pour Regan & Mulchaey 1999).
Les me´canismes de formation des jets de matie`re par l’objet central sont aussi mal compris.
Ils sont probablement acce´le´re´s et collimate´s par des processus e´lectromagne´tiques mais leur
origine est controverse´e (Begelman 1999). Le jet est il le te´moignage d’un trou noir en rotation
(Sauty et al. 2002), ou` se trouve l’interconnection avec l’objet central, sur le disque d’accre´tion ?
sur le tore ? Le manque de donne´es observationelle a` la re´solution requise ne permet pas de
trancher entre les mode`les.
Un autre de´bat important a pour sujet l’interconnection entre la galaxie hoˆte et l’acti-
vite´ du coeur. Le phe´nome`ne de flambe´e d’e´toiles est souvent remarque´ dans les galaxies ac-
tives (Boisson et al. 2004) et on tente de lier cette activite´ au mode`le unifie´ des noyaux actifs
(Cid Fernandes et al. 2004). Les diffe´rents sce´narios vont d’une flambe´e d’e´toiles jouant un roˆle
clef dans l’activite´ du coeur (Terlevich et al. 1995) a` des activite´s comple`tement de´couple´es mais
lie´es par le biais de l’approvisionnement en gaz de l’objet central.
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Les disparite´s observe´es dans les taux de formation d’e´toiles et les populations stellaires des
Seyfert I et II ne semblent pas en faveur d’un mode`le unifie´ (Boisson et al. 2004).
Les raies d’absorption, le plus souvent de´cale´es vers le bleu, sont de´tecte´es dans les spectres
X de nombreux NAG. Ils te´moignent de la pre´sence sur la ligne de vise´e de gaz hautement ionise´
condense´ en nuages : les absorbeurs tie`des6. Les principales questions concernent le lieu de leur
formation ainsi que de leur impact sur la galaxie hoˆte (Blustin et al. 2005).
Enfin, l’ingre´dient principal du mode`le unifie´ standard est l’hypothe´tique tore de poussie`re.
De nos jours, la taille et la morphologie de la structure obscurcissante sont toujours a` l’e´tude.
Meˆme si le mode`le de tore peut reproduire globalement la DSE (distribution spectrale d’e´nergie)
IR d’une majorite´ de NAG (Granato et al. 1997), il reproduit assez mal la partie IR lointain du
spectre et Nenkova et al. (2002) propose d’introduire un tore constitue´ de grands nuages denses,
plutoˆt qu’une structure mono-bloc pour palier cette difficulte´.
Il existe d’autre mode`les alternatifs, tout aussi unifie´s que le pre´ce´dant, permettant de rendre
compte des diffe´rents types d’activite´. Un mode`le d’obscuration par des inhomoge´ne´ite´s situe´es
dans les re´gions centrales, mais re´gulie`rement re´parties (GDM pour Galactic Dust Model) a e´te´
propose´ par Malkan et al. (1998). Dans ce type de mode`le, la NLR posse`de une composante
e´tendue, principalement photo-ionise´e par l’objet centrale, et une composante conique, dont
l’orientation est corre´le´e avec le jet radio et l’excitation avec l’activite´ de ce jet.
Un autre mode`le alternatif est celui propose´ par Elvis (2000). Pour lui, les caracte´ristiques des
NAG pourrait eˆtre reproduites a` l’aide d’un vent de matie`re chaude (106K), hautement ionise´e,
propulse´e a` des dizaines de milliers de km.s−1 s’e´vadant du disque d’accre´tion en suivant une
forme conique, a` l’image d’une tornade. Ce vent jouerait le roˆle d’e´cran lorsqu’il serait vu de
profil (cas des Seyfert II) et permettrait d’expliquer les caracte´ristiques des spectres de Seyfert
I.
L’e´tude des NAG avec une OA
Monte´e sur un te´lescope de 8m, une OA permet d’atteindre la limite de diffraction dans l’IR
proche, soit 56mas a` 2.2µm, avec une correction stable sur un champ d’environ 10′′.
Le domaine IR est tre`s inte´ressant pour l’e´tude des NAG, qui sont des objets enfouis dans
la poussie`re. D’une part, les re´gions denses, obscurcissant l’e´mission centrale deviennent trans-
parentes en IR. On a donc un moyen de sonder le coeur des Seyfert II en observant dans l’IR
proche. On peut y de´tecter des raies larges associe´es typiquement aux Seyfert I dans l’IR ther-
mique autour notamment de 4µm (Lutz et al. (2002)).
De plus, l’IR contient de nombreuses signature spectroscopiques (gaz ionise´, gaz mole´culaire)
et le continuum trace la poussie`re chaude, dont la tempe´rature peut eˆtre estime´e pre´cise´ment
graˆce aux couleurs IR. De nombreuses raies coronales sont de plus pre´sentes dans les diffe´rentes
bandes de l’IR.
Les plus proches noyaux de Seyfert se situent a` une distance de 10 a` 100 Mpc, ce qui implique
une taille sur le ciel de 50 a` 500 pc / arcsec. Avec notre syste`me d’OA nous avons donc acce`s
a` des re´gions d’une taille de 3 a` 30 pc, et sur un rayon allant de 100 pc a` 10 kpc autour de
cette source. E´tant les plus brillants (environ 400 objets de MV<14, d’apre`s Cle´net 2002), ils
sont les seuls noyaux de galaxie sur lesquels on puisse asservir un syste`me d’OA avec un taux
de correction inte´ressant.
6warm absorbers en anglais
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Fig. 21 – Les diffe´rentes e´chelles de phe´nome`nes dans les NAG selon Robson (1996).
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La BLR n’est donc pas entie`rement hors de porte´e, en tout cas pour les plus proches objets.
Pour les Seyfert I, les couleurs IR de cette re´gion permettraient de mieux comprendre sa struc-
ture, et dans le cas des Seyfert II, la de´tection de raies larges a` travers la poussie`re donnerait
plus d’indices sur la nature du mate´riau obscurcisseur.
Avec de telles re´solutions, on peut mener une e´tude cine´matique pre´cise de la NLR graˆce a`
la spectroscopie et re´soudre spatialement la re´gion d’e´mission coronale, dont les caracte´ristiques
spatiales sont encore mal connues, le diagnostic spectral n’en ayant que plus de valeur.
On peut aussi e´tudier pre´cise´ment la re´partition du gaz mole´culaire dans les re´gions les plus
proches de l’objet central et se´parer spatialement tre`s pre´cise´ment les diffe´rentes composantes
de l’e´mission d’origine stellaire afin de mieux comprendre la connexion NAG - Flambe´e d’e´toile.
L’existence de micro-barres et de micro-spirales peut aussi eˆtre teste´e, l’e´mission de poussie`re
devant apparaˆıtre tre`s structure´e dans ce genre de sce´nario.
Enfin, la queˆte de l’hypothe´tique tore mole´culaire doit se faire dans l’IR proche. Les mode`les
pre´disent qu’il doit posse´der un pic d’e´mission dans ces bandes (Krolik 1999).
Outre la re´solution spatiale, un instrument comme NaCo offre les outils ide´aux pour s’atta-
quer a` toutes ces proble´matiques. Il posse`de deux ASO, dont un fonctionnant dans l’IR permet-
tant de s’attaquer a` des sources tre`s rouges, n’ayant pas de contrepartie visible suffisamment
brillante pour eˆtre utilise´e comme re´fe´rence d’un syste`me d’OA classique. C’est souvent le cas
des galaxies tre`s enfouies et un exemple de telles observations est donne´ dans le chapitre 1, a`
travers l’e´tude de Arp 220.
Il posse`de aussi une collection comple`te de filtres permettant de faire de l’imagerie en bande
larges et e´troite, de 1.2 a` 4.8 µm, plusieurs modes spectroscopiques avec des re´solutions allant
de 700 a` 1500 et mode Fabry-Pe´rot pour un balayage tre`s pre´cis en longueur d’onde (∆λ=50
km.s−1), tre`s inte´ressant notamment pour l’e´tude des doubles profils caracte´risant les zones de
chocs.
La polarisation est aussi un aspect essentiel dans l’e´tude des NAG, pour tester le mode`le unifie´
mais aussi pour e´tudier les caracte´ristiques des jets. NaCo est e´quipe´ de mode polarime´trique
permettant d’obtenir des cartes de polarisation sur un grand champ (27′′x27′′).
Enfin, la difficulte´ majeure rencontre´e lors d’observations de NAG, pour obtenir des infor-
mations sur les structures environnant la source centrale, est la puissance de cette dernie`re. Elle
limite les temps d’exposition, pour e´viter la saturation, ce qui ne permet pas toujours d’obtenir
des informations a` RSB exploitable sur l’environnement direct du coeur, spe´cialement dans le
cas des Seyfert I. De plus, la lumie`re diffuse´e de la source centrale vient ge´ne´ralement polluer
les structures tre`s proches.
Une me´thode classique utilise´e pour la recherche de compagnons d’e´toile consiste a` masquer
cette e´toile pour pouvoir re´aliser des temps de pose bien plus grand, sans risquer la saturation.
L’inconve´nient de ces syste`mes re´side dans la diffusion de la lumie`re sur les bords du corono-
graphe, qui viennent polluer les images pour les re´gions tre`s proches de celui-ci (jusqu´a` 10λ/D).
NaCo a e´te´ le premier syste`me d’OA a` eˆtre e´quipe´ d’un coronographe de type 4 quadrants
(Rouan et al. 2000), dont le principe permet de limiter les effets de diffusion pre´ce´demment cite´
et ainsi d’obtenir des informations a` quelques λ/D, rendant la coronographie inte´ressante pour
l’e´tude des NAG. Pendant ma the`se, j’ai ainsi eut la chance de re´aliser les premie`res observations
coronographiques d’un NAG sur NGC 1068 qui sont expose´es dans le chapitre 2.
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Chapitre 1
Recentrage sub-pixelique - e´tude
d’Arp 220
L’IR est donc un domaine de pre´dilection pour l’e´tude des NAG, car d’abord les performances
de l’OA y sont les meilleures, permettant a` un te´lescope au sol d’atteindre la limite de diffraction,
et ensuite car de nombreux e´le´ments de la recette des NAG peuvent y eˆtre e´tudie´s. Toutefois,
observer dans l’IR ne pre´sente pas que des avantages et nous verrons dans ce chapitre, a` travers
le cas pratique de l’imagerie de Arp 220 a` 4µm (dont l’e´tude scientifique sera mene´e dans la
seconde partie), l’inte´reˆt du recentrage sub-pixelique pour les observations dans ces longueurs
d’onde.
Inte´reˆt du recentrage pour les observations dans l’IR
L’IR proche est le sie`ge privile´gie´ de l’e´mission de corps dont la tempe´rature est comprise
entre 100 et 1000 K. Tout e´met autour de nous dans l’IR : l’atmosphe`re terrestre, le sol, le
te´lescope, les instruments, la poussie`re (qui ne nous inte´resse que de`s qu’elle se trouve a` plu-
sieurs millions d’anne´e-lumie`re). Aussi, la mise au point (cryoge´nie) et l’utilisation (protocoles
d’observation) de de´tecteurs IR pour l’observation astronomique n’est pas aise´e.
Du coˆte´ de l’utilisateur, on a souvent a` faire avec des bruits de lecture assez e´leve´s (on
conside`re en ge´ne´ral une distribution Gaussienne stationnaire avec un e´cart type d’environ 10
e´lectrons par pixel pour les de´tecteurs actuels), malgre´ le refroidissement. On arrive, par ailleurs,
a` rendre la re´ponse globalement homoge`ne apre`s une correction de champ plat (division par la
re´ponse normalise´e du de´tecteur a` une source homoge`ne).
On doit ensuite faire face au fond IR. Plusieurs cas de figure se pre´sentent en fonction de
la longueur d’onde. Pour les courtes longueurs, ce fond reste assez faible, on peut donc adopter
des temps de pose assez longs, qui peuvent atteindre plusieurs minutes dans la bande K (le
fond atteint sur NaCo est d’environ MK=12/arcsec
2 @ 2.2µm). Malgre´ tout, la stabilite´ du
de´tecteur et de la boucle d’asservissement ne permet en ge´ne´ral pas de de´passer l’heure, sans
risquer d’alte´rer la qualite´ des images. On va donc vouloir re´aliser plusieurs images, avec de
le´ger de´calage (micro-scanning) d’une part pour assurer un moyennage des effets de de´tecteurs
re´siduels et d’autre part pour augmenter le rapport signal sur bruit (RSB) sur les structures
faibles de l’image finale toujours par moyenne. De plus, l’estimation du fond requiert l’acquisition
d’image sans objet scientifique, intercale´e avec les pre´ce´dentes et de meˆme temps de pose.
Dans le cas des plus grandes longueurs d’onde le fond devient proble´matique. Sur un instru-
ment comme NaCo, il atteint MM ′=-0.3/arcsec
2 @ 4.5µm. On est alors fortement limite´ dans le
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1.1 Le recentrage d’image sub-pixelique
temps d’exposition (un seul possible sur cet instrument : 0.054 s) et oblige´ de mettre en place des
proce´dures d’observation permettant une bonne estimation de ce fond qui de plus est variable
(acquisition alternative rapide d’images scientifiques et de fond par basculement du miroir secon-
daire du te´lescope1). Les dynamiques de de´tecteur requises sont e´normes (de l’ordre de 10000)
et pour battre le bruit de de´tecteur et obtenir un RSB suffisant sur l’objet apre`s soustraction
du fond, on est amene´ a` conside´rer des se´ries de plusieurs centaines d’images.
Enfin, comme on l’a vu dans le chapitre introductif, les NAG sont ge´ne´ralement caracte´rise´s
par une source centrale tre`s puissante. Le contraste entre cette source et son environnement a`
tendance a` diminuer dans l’IR, mais reste tre`s important pour de nombreux objets. Il est donc
limitant en terme de temps d’exposition e´le´mentaire pour e´viter la saturation du de´tecteur et
on est de toute fac¸on le plus souvent amene´ a` ne pas de´passer la centaine de secondes de temps
d’exposition meˆme pour les courtes longueurs d’onde, et a` moyenner un grand nombre d’images
pour atteindre RSB suffisant sur les structures les plus faibles.
On voit donc que dans tous les cas de figure, lorsqu’on observe des NAG dans l’IR proche
avec une OA, les donne´es sont sous forme d’une se´rie d’images (typiquement 50 ou plus) qu’il
va falloir recentrer pre´cise´ment afin de les moyenner sans perdre la re´solution obtenue pendant
les observations. En effet, ces images peuvent eˆtre de´cale´es d’une fraction voire de plusieurs
pixels pour plusieurs raisons : inde´termination du tilt entre l’ouverture et la fermeture de la
boucle d’OA dans le cas des de´calage pour acque´rir un fond, impre´cision de pointage dans le
meˆme cas, vibrations du te´lescope. Le recentrage au pixel pre`s ne permet pas sur de si grandes
se´ries d’images de restituer la re´solution effective de l’instrument pendant les observations. De
plus, le RSB des images individuelles est souvent faible, rendant l’estimation des parame`tres de
de´calages pe´rilleuse.
Il semblait donc ne´cessaire, au de´but de cette the`se de s’attaquer au proble`me du recentrage
d’image sub pixelique, dans des cas de bruit correspondant aux conditions d’observations dans
l’IR proche, et de de´velopper une me´thode adapte´e a` ces conditions.
1.1 Le recentrage d’image sub-pixelique
Le recentrage est une e´tape standard du traitement de donne´es et est donc un proble`me com-
mun a` de nombreux domaines. Le nombres de me´thodes de´veloppe´es au cours de ces dernie`res
anne´es en fait un domaine de recherche a` part entie`re (on trouvera dans Brown (1992) et
Zitova´ & Flusser (2003) une revue de ces me´thodes). ne´anmoins, il n’existe pas de solution
universelle a` ce proble`me, et la me´thode a` employer de´pend fortement de la nature de la trans-
formation ayant eu lieu entre les images a` recentrer.
Dans le cas des observations astronomiques a` haute re´solution angulaire dans l’IR, on
s’inte´resse a` des images correctement e´chantillonne´es spatialement (c’est a` dire. respectant le
the´ore`me de Shannon) du meˆme objet observe´ avec le meˆme instrument dans les meˆmes condi-
tions expe´rimentales. Suivant la classification standard des me´thodes de recentrage (Zitova´ & Flusser
2003; Roche et al. 2000), nous nous inte´ressons a` un proble`me de comparaison d’intensite´ entre
des images.
La me´thode la plus utilise´e dans ce cas est la corre´lation croise´e2 (CC) entre ces images
(on trouvera une revue de ces me´thode dans Brown (1992)). Si la pre´cision sub-pixelique est
requise, on doit interpoler cette fonction de CC autour de son maximum, e´tant obtenue de fac¸on
1chopping en anglais
2cross-correlation en anglais
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discre`te. De nombreuses me´thodes d’interpolation ont e´te´ teste´es et ont des pre´cisions et des
robustesses diffe´rentes en fonction de la nature et de l’intensite´ du bruit. On citera notamment
l’e´tude de Carfantan & Rouge´ (2001) s’inte´ressant a` des images sous e´chantillonne´es certes, mais
ou` on pourra trouver une comparaison des diffe´rentes techniques d’interpolation. La conclusion
de leur e´tude est le recours a` la fonction sinc, qui donne l’estimateur le moins biaise´.
Une me´thode e´quivalente consiste a` sur-e´chantillonner (interpolation bi-cubique par exemple)
les images avant de calculer la fonction de CC. C’est la me´thode qui est employe´e dans l’algo-
rithme de recentrage de la librairie astro-lib pour IDL commune´ment utilise´e dans la commu-
naute´ astronomiques. Un autre code couramment employe´ est l’algorithme Drizzle (Fruchter & Hook
2002) initialement de´veloppe´ pour traiter les images HST sous-e´chantillonne´es. Il permet, outre
le recentrage, de prendre en compte des rotations et des distortions diffe´rentes dans les images.
Malgre´ tout, la partie recentrage de cette me´thode est base´e sur une approche de type CC et
souffre donc des meˆmes limitations que ces consoeurs.
D’autres auteurs ont propose´s des approches de type maximum de vraisemblance (MV) pour
traiter le proble`me du recentrage (Mort & Srinath 1988; Costa et al. 1993) conside´rant diffe´rents
mode`les de formation d’image. Roche et al. (2000) proposent meˆme une approche ge´ne´rale de
type MV, pour les diffe´rents proble`mes lie´s au recentrage et applique´e a` l’imagerie me´dicale. Le
cas Gaussien n’est pas approfondi et l’e´tude se concentre sur des images acquises avec diffe´rents
instruments.
Plus proche de notre cas, Guillaume et al. (1998) proposent la minimisation d’un crite`re
de type MV adapte´ a` l’imagerie astronomique mais de´die´ aux tre`s faibles niveaux de photons
(quelques photons par image) sans bruit de de´tecteurs.
Le recentrage intervient aussi lorsqu’on s’inte´resse a` l’imagerie astronomique dans des condi-
tions de faible turbulence. En effet, dans ce cas, les effets de la turbulence sont principalement
lie´s a` un changement de tilt de la phase, ce qui correspond a` une translation des images. Ce
proble`me a e´te´ traite´ par Snyder & Schulz (1990) qui utilise un algorithme d’EM pour restaurer
une image haute re´solution a` partir d’une se´quence de courtes poses translate´es les unes par
rapport aux autres. Ce travail, tout comme le pre´ce´dent est de´die´ aux tre`s faibles niveaux de
photons. De plus, lorsque le proble`me le permet, les approches MV sont ge´ne´ralement reconnues
pour eˆtre plus rapides que les approches de type EM.
Le recentrage est aussi souvent conside´re´ comme composante d’un sche´ma plus global de
restauration d’image, et certains auteurs ont propose´ des approches de type MV incluant le
recentrage. Citons par exemple les travaux de Gire´mus & Carfantan (2003) qui proposent un
algorithme de de´convolution multi-vues, incluant une recherche conjointe de l’objet et des pa-
rame`tres de translation entre les images. Ils montrent notamment que dans le cas des faibles
RSB, l’estimation MV donne de bien meilleurs re´sultats que les estimateurs empiriques clas-
siques. Malgre´ tout, si on conside`re que la FEP du syste`me n’a pas varie´ pendant l’acquisition
de la se´rie, on ne peut espe´rer aucun gain a` restaurer conjointement l’objet et les parame`tres de
translation et il est clairement moins couˆteux de recentrer les images dans un premier temps et
de de´convoluer uniquement l’image moyenne.
Ce chapitre traitera donc d’une nouvelle me´thode de recentrage sub-pixelique, base´e sur une
approche de type MV, que j’ai pu de´velopper pendant ma the`se et qui est spe´cialement de´die´e
aux observations dans l’IR avec une OA. Je de´crirai dans un premier temps le mode`le de donne´es
et le crite`re MV classiquement de´rive´ dans le cas d’un bruit gaussien stationnaire entre deux
images. Je le ge´ne´raliserai ensuite au cas gaussien non stationnaire puis au cas a` n images. Une
caracte´risation comple`te de cette me´thode est ensuite pre´sente´e ainsi que l’application a` des
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Fig. 1.1 – Sche´ma de´crivant le processus de formation d’image.
donne´es vraies (observations de Arp 220). L’e´tude scientifique ayant be´ne´ficie´ de cette me´thode
de traitement est ensuite de´veloppe´e en seconde partie de ce chapitre
1.1.1 Le mode`le de donne´es
Dans les lignes suivantes, nous utiliserons un de´veloppement a` une dimension pour plus de
simplicite´, le de´veloppement a` 2 dimensions e´tant trivial.
Le mode`le statistique de donne´es le plus simple est obtenue lorsque l’une des images est
conside´re´e comme non bruite´e. Elle constitue ce qu’on appellera la re´fe´rence. On conside`re donc
un objet caracte´rise´ par sa distribution d’intensite´ O(x) observe´ a` l’aide d’un instrument de
re´ponse impulsionnelle H(x) incluant les effets de propagation, le te´lescope et le de´tecteur.
L’image de re´fe´rence est alors donne´e par :
R(k) = [R(x)]x(k) = [O(x) ∗H(x)]x(k) (1.1)
ou`X repre´sente l’ope´rateur d’e´chantillonnage spatial, [R(x)]x(k) est donc le k-ie`me e´chantillon
de la fonction R(x) et ∗ l’ope´rateur de convolution. On conside`re que le processus de formation
d’image respecte le the´ore`me de Shannon, ce qui implique qu’une version continue de l’image
peut eˆtre obtenue graˆce au the´ore`me de reconstruction de Shannon et qu’on a acce`s a` la TF
continue de l’image. Une version translate´e et bruite´e de cette image s’e´crit alors :
I1(k) = [R(x) ∗ δ(x− x1)]x(k) +N1(k)
= [R(x− x1)×x(x)] (k) +N1(k)
ou` x1 repre´sente le parame`tre de de´calage de l’image. Le sche´ma de la figure 1.1 re´sume ce
mode`le de formation d’image.
1.1.2 La me´thode MV a` deux images
Dans le cas d’un bruit gaussien, on peut aise´ment de´river un crite`re MV permettant d’estimer
les parame`tres de de´calage. Ainsi, la vraisemblance d’observer une image I1(k) de la re´fe´rence
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R(x) connaissant le parame`tre de translation x1 est donne´e par :
L
(
I1(k);R(x), x1
)
∝
∏
k
e
(− 1
2σ2
1
(k)
∣∣I1(k)−[R(x−x1)]x(k)∣∣2)
ou` σ21 est une carte de la variance de bruit dans l’image. Ce crite`re a` maximiser est bien connu
(Van Trees 1968a chapitre 3 a exemple), et l’anti-log-vraisemblance s’e´crit donc :
J (x1) =
∑
k
1
2σ21(k)
∣∣I1(k)− [R(x− x1)]x(k)∣∣2 (1.2)
qui doit eˆtre minimise´e, a` l’aide par exemple d’un algorithme de type gradient conjugue´, en
fonction de x1 pour obtenir le de´calage entre l’image et la re´fe´rence.
1.1.3 Bruit gaussien stationnaire : la corre´lation croise´e
Si le bruit est de plus conside´re´ stationnaire, ce qui est une bonne approximation pour de
l’imagerie domine´e par le bruit de fond lorsque celui-ci est homoge`ne, une solution analytique a`
la minimisation du crite`re pre´ce´dant peut eˆtre rapidement de´rive´e.
En effet, une expression analytique du gradient de ce crite`re par rapport a` x1 est donne´e
par :
∇x1J (x1) ∝
∑
k
[
I1(k) − [R(x− x1)]x(k)
][ ∂
∂x1
[R(x− x1)]x(k)
]
Si on conside`re maintenant que la re´fe´rence est pe´riodique ce qui est le cas d’un objet non
tronque´, entoure´ par un fond noir plus grand que le plus grand de´calage possible :
∑
k
∣∣∣[R]x(k)∣∣∣2 =
cst on a : ∑
k
{ ∂
∂x1
[R(x− x1)]x(k)
}
[R(x− x1)]x(k) = 0
et donc, annuler ∇x1J (x1) est e´quivalent a` re´soudre :∑
k
{ ∂
∂x1
[R(x− x1)]x(k)
]
}I1(k) = 0
c’est a` dire de trouver le maximum de :
C(I1, R) =
∑
k
I1(k)[R(x− x1)]x(k) (1.3)
qui n’est rien d’autre que la fonction de CC de l’image et de la re´fe´rence. Nous avons donc
rede´montre´ que dans le cas d’un bruit gaussien stationnaire, et si la re´fe´rence est connue et n’est
pas tronque´e, l’approche MV est e´quivalente a` rechercher le maximum de la fonction de CC
entre les deux images.
Ainsi, la formulation MV du proble`me de recentrage sugge`re une imple´mentation arbitrai-
rement sub-pixelique de la solution, sans aucun re´-e´chantillonnage de l’image ou de la fonction
de CC. Ce type de solution devrait s’ave´rer plus pre´cise et plus robuste que les me´thodes de ce
type disponibles aujourd’hui (Drizzle, IDL astro-lib).
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1.1.4 Ge´ne´ralisation a` un cas re´aliste
Dans le cas de donne´es vraies, la re´fe´rence non bruite´e n’est a priori pas connue et le mode`le
de bruit est moins simple. On peut donc dans un premier temps conside´rer un mode`le de bruit
plus re´aliste, compose´ d’un bruit de de´tecteur, ge´ne´ralement conside´re´ gaussien stationnaire, et
d’une distribution poissonienne, attestant pour le bruit de photon (objet + fond IR).
Une telle mode´lisation a de´ja` e´te´ e´tudie´e par Snyder et al. (1995). Dans leur e´tude, ce me´lange
de bruit est dans un premier temps approxime´e par une distribution purement poissonienne,
puis une expression exacte en est estime´e graˆce a` une me´thode de type Saddle Point. Lorsqu’ap-
plique´es a` la formulation d’un crite`re de type MV permettant la restauration de l’objet a` partir
d’une unique image, ces deux distributions induisent des re´sultats tre`s similaires, de´montrant la
validite´ et la robustesse de l’approximation poissonienne.
Ici, nous y avons pre´fe´re´ l’approche alternative consistant a` approximer cette distribution
mixte par une distribution gaussienne non stationnaire. En effet, dans le cas des observations
astronomiques dans l’IR, le niveau du bruit de fond est comparable au niveau de photon de
l’objet d’inte´reˆt. On travaille donc toujours dans un re´gime de fort flux et la statistique du fond
IR est bien approxime´e par une gaussienne. Ceci implique aussi que le niveau de photon sur
l’objet, apre`s soustraction du fond IR, est de l’ordre de quelques photons par pixel et, en tout
cas, supe´rieur a` la variance du bruit de de´tecteur (une dizaine d’e´lectrons pour les de´tecteurs
actuels).
De plus, en suivant cette approximation, une carte de la variance du bruit peut eˆtre aise´ment
obtenue directement sur l’image bruite´e (Mugnier et al. 2004). Ainsi, la variance du bruit de
de´tecteur est estime´e en ajustant une demie-gaussienne sur l’histogramme des valeurs ne´gatives
de l’image. La largeur a` mi-hauteur de cette gaussienne est la variance du bruit de de´tecteur.
Pour la partie poissonienne, la variance est estime´e comme :
σ2ph(k) = max[I(k), 0]
On peut donc maintenant obtenir les parame`tres de translation a` l’aide du crite`re de´veloppe´
dans l’e´quation 1.2, pour des images a` bruit mixte gaussien+poissonien et l’hypothe`se de pe´riodicite´
de la re´fe´rence n’est plus requise. Une carte de la variance de bruit, obtenue comme de´crit
pre´ce´demment devrait ame´liorer les performances de la me´thode.
En pratique l’image de re´fe´rence n’est pas connue, et on ne peut obtenir que des versions
bruite´es de celle-ci. On conside`re donc maintenant une seconde image bruite´e qu’on e´crit :
I0(k) = [R(x)]x +N0(k)
qui est en fait une version bruite´e de la re´fe´rence, mais non de´cale´e. On veut maintenant recentrer
une autre version bruite´e de la re´fe´rence, mais cette fois de´cale´e qu’on peut e´crire :
I1(k) = [R(x) ∗ δ(x− x1)]x +N1(k)
= [I0(x) ∗ δ(x− x1)]x +N(k)
ou` : N(k) = N1(k)− [N0(x) ∗ δ(x− x1)]x. Si on conside`re que N0 est une gaussienne de variance
σ20(x) et que N1 est le bruit donne´ par le meˆme de´tecteur dans les meˆmes conditions, on a :
σ20(x) ∗ δ(x− x1) = σ
2
1(x).
La variance du bruit e´tant estime´e directement sur l’image bruite´e et de´cale´e, donc avant
minimisation et comme σ20(x) en est de´duit, la variance du bruit ne de´pend donc pas des pa-
rame`tres du de´calage et n’est donc pas un parame`tre a` estimer. Le crite`re a` minimiser dans le
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cas de deux images bruite´es prend donc la meˆme forme que celui de´rive´ a` re´fe´rence connue, en
remplac¸ant R(x) par I0(k) et σ
2
1(k) par σ
2(k) = σ21(k) +
[
σ20(x) ∗ δ(x − x1)
]
x
= 2σ21(k) :
J (x1) =
∑
k
1
4σ21(k)
|I1(k)− [I0(x− x1)]x|
2 (1.4)
et on voit donc que meˆme si les deux images sont bruite´es, l’une peut servir de re´fe´rence pour
le recentrage sans compliquer la forme du crite`re.
1.1.5 La me´thode MV a` n images
En re´alite´, on est rarement confronte´ a` un unique couple d’images. On posse`de en ge´ne´ral une
se´rie de quelques dizaines ou quelques centaines d’images qu’on veut toute recentrer les unes par
rapport aux autres. De fait, on accroˆıt le nombre d’inconnues (plus de parame`tres de de´calage
a` estimer) mais on accroˆıt aussi la quantite´ d’information dans des quantite´ plus importantes,
les images e´tant conside´re´es comme posse´dant des bruits semblables.
Ainsi, on est intuitivement tente´ d’imple´menter un crite`re joint permettant de travailler sur la
se´rie comple`te d’image et de ce fait d’espe´rer ame´liorer l’estimation des parame`tres individuels.
cette approche est similaire aux travaux de Guillaume et al. (1998) exclusivement de´die´s aux
tre`s faible niveaux de photons. Nous nous proposons ici d’e´tendre le formalisme de´veloppe´ dans
les paragraphes pre´ce´dent et de de´river un crite`re joint permettant d’estimer simultane´ment les
parame`tres de de´calage et l’image de re´fe´rence non bruite´e.
Si on conside`re une se´rie d’images {Ij(k)}, de´cale´es ale´atoirement, et que l’on cherche a`
estimer conjointement l’image de re´fe´rence R(x) et les de´calages {xj}, la vraisemblance d’obtenir
cette se´rie d’images connaissant la re´fe´rence et les de´calages s’e´crit comme :
L
(
{Ij(k)};R(x), {xj}
)
∝∏
m
∏
k
exp (−
1
2σ2m(k)
∣∣Im(k)− [R ∗ δ(x − xm)]x(k)∣∣2) (1.5)
et l’anti-log-vraisemblance a` minimiser se de´rive comme :
J ({Ij(k)};R(x), {xj}) =∑
m
∑
k
1
2σ2m(k)
∣∣Im(k) − [R ∗ δ(x− xm)]x(k)∣∣2 (1.6)
En annulant le gradient de ce crite`re par rapport a` la re´fe´rence, on peut obtenir une expression
analytique de l’estime´e MV de cette dernie`re et ainsi simplifier l’expression du crite`re. Cette
approche est similaire a` celle de´veloppe´e par Guillaume et al. (1998). Les de´tails du calcul sont
pre´sente´s en annexe A et on obtient :
RˆML(k, {(xm)}) =
1
Nimages
∑
m
[Im(x) ∗ δ(x+ xm)]x(k) (1.7)
qui n’est rien d’autre que la moyenne des images de´cale´es du bon parame`tre, re´sultat pouvant
eˆtre obtenu de manie`re intuitive.
Minimiser
J ({Ij(k)};R(x), {xj})
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sur R(x) et {xj} est e´quivalent a` minimiser :
J
(
{Ij(k)}, R(k) = RˆML(k); {xj}
)
sur les {xj} seulement, le crite`re obtenu en substituant R(x) par son expression analytique ne
de´pendant plus que des parame`tres de de´calage. En effet, comme de´montre´ dans Blanc et al.
(2003b) sur un crite`re analogue, dans le cas d’un objet gaussien :
J
(
{Ij(k)}; RˆML(k), {xj}
)
= J ({Ij(k)};R(k), {xj}) +K
ou` K est un terme ne de´pendant que de l’objet et de la FEP de l’instrument et donc une constante
dans notre cas.
Nous venons donc de de´montrer que dans l’hypothe`se d’un objet a` statistique gaussienne, le
crite`re obtenue en remplac¸ant R(x) par l’expression analytique de son estime´ au sens MV est
une vraie solution MV des seuls parame`tres de de´calage.
1.1.6 Performances de l’estimation MV
Afin de comparer les performances de cette me´thode par rapport a` celles des algorithmes com-
mune´ment employe´s, elle a e´te´ imple´mente´e en IDL ainsi qu’une me´thode facile a` imple´menter
de type CC.
Fig. 1.2 – Performance de la me´thode CC
imple´mente´e dans cette e´tude compare´e a` celle dis-
ponible dans la librairie astro-lib d’IDL. L’erreur est
en pixel.
Cette dernie`re, dans le cas a` 2
images, consiste en l’estimation de la
fonction de CC discre`te des 2 images,
qui est ensuite interpole´e autour de
son maximum, dans une boite de 2x2
pixels, par une gaussienne. on com-
pare alors cette me´thode a` celle dispo-
nible dans la librairie astro-lib d’IDL,
sur des se´ries de 100 images avec des
translations ale´atoires et des niveaux de
bruit de photon croissants, le bruit de
de´tecteur e´tant garde´ constant de va-
riance 10. Ces performances sont com-
parables, voir le´ge`rement meilleures. En
effet, comme le montre la figure ci-
contre, la me´thode usuelle peine a` at-
teindre la pre´cision sub-pixelique, alors
que le coefficient de sur-e´chantillonnage
vaut 10. Notre me´thode CC permet
donc de descendre a` des pre´cisions sub-
pixeliques pour des RSB de 10 environ. Cette me´thode peut donc eˆtre conside´re´e comme un test
robuste auquel on peut comparer notre me´thode MV.
Pour imple´menter notre me´thode, il faut encore satisfaire a` quelques impe´ratifs d’ordre
nume´rique. Comme nous l’avons dit pre´ce´demment, si l’e´chantillonnage des images satisfait
le crite`re de Shannon, on est en mesure d’avoir acce`s a` la TF continue de l’image, la TF de
l’image e´chantillonne´e correspondant a` la TF de l’image continue sur l’intervalle [−νs2 ,
νs
2 ] ou` νs
est la fre´quence d’e´chantillonnage.
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Nous sommes donc a priori capables de reconstruire une version de´cale´e d’un nombre non
entier de pixel de n’importe qu’elle image correctement e´chantillonne´e en multipliant la phase de
sa TF par une rampe dont la pente est donne´e par la valeur du de´calage et c’est cette proprie´te´
qui rend notre approche arbitrairement sub-pixelique.
Malgre´ tout, en pratique, nous n’avons acce`s qu’a` une version discre`te de la TF de l’image
a` cause de l’utilisation l’algorithme FFT (pour Fast Fourier Transform) pour l’estimer, dont
l’avantage est d’eˆtre tre`s peu gourmand en calculs, et ceci repre´sente une le´ge`re approximation,
introduisant des proble`mes d’effets de bord.
Afin de re´duire le bruit et les effets de cette estimation sur les hautes fre´quences spatiales,
il nous a parut utile de filtrer la TF de la re´fe´rence bruite´e avant d’y appliquer la rampe
pre´ce´demment cite´e. La fre´quence de coupure du filtre passe-bas ainsi applique´ correspond a`
la fre´quence de coupure du te´lescope, pour pre´server toute l’information pre´sente dans l’image
et ainsi assurer que seul le bruit soit filtre´. L’expression du crite`re a` minimiser s’en trouve donc
le´ge`rement modifie´e :
J (x1) =
∑
k
1
4σ21(k)
|I1(k)−F
−1
[
I˜0(u)×Πuc(u)× e
−2ipiux1
]
|2 (1.8)
ou` F−1 repre´sente la TF inverse, I˜ la TF de l’image, x1 un nombre re´el et Πuc(u) est le filtre
passe-bas applique´ dans le domaine de Fourier.
Il nous faut maintenant comparer notre me´thode a` la me´thode CC dans diffe´rents cas de
figure. Afin d’eˆtre en mesurer de comparer les performances des me´thodes a` 2 et a` n images,
on suit le meˆme protocole de simulation dans chaque cas. Des se´ries de 100 images bruite´es et
de´cale´es les unes par rapport aux autres sont ge´ne´re´es. On simule plusieurs niveaux de bruit en
faisant varier le nombre maximum de photon par pixel (repre´sentant la composante poissonienne
du bruit) et en gardant un bruit gaussien (repre´sentant la composante de´tecteur) constant de
variance 10. Plusieurs cas sont e´tudie´s.
Tests sur simulation : cas du bruit purement gaussien
Fig. 1.3 – Performance de notre me´thode MV com-
pare´e a` la me´thode CC imple´mente´e dans cette e´tude
dans le cas d’un bruit gaussien stationnaire et d’une
re´fe´rence bruite´e. L’erreur est en pixel.
Nous avons vus dans les lignes pre´-
ce´dentes que dans le cas du bruit
purement gaussien stationnaire et a`
re´fe´rence connue, l’approche MV est
e´quivalente a` la maximisation de la fonc-
tion de CC. On ne s’attend donc pas,
dans ce cas pre´cis, a` un gain impor-
tant si ce n’est sur la me´thode d’inter-
polation. On s’attache donc a` estimer
les performances de la me´thode dans le
cas ou` la re´fe´rence est inconnue. Dans
ce cas de figure, on ne conside`re pas de
bruit poissonien, le nombre de photon
par pixel est donc strictement propor-
tionnel au RSB.
La figure 1.3 nous montre la supe´rio-
rite´ de la me´thode MV en terme de per-
formance sur la me´thode CC, quel que
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soit le RSB dans les images. La pre´cision
sub-pixelique est atteinte pour un RSB compris entre 1 et 10, ce qui est tre`s inte´ressant pour
l’imagerie IR.
Les performances de la me´thode CC semblent saturer autour de 0.3 pixel de pre´cision, li-
mite suˆrement induite par la me´thode d’interpolation utilise´e. De plus, la pente de l’erreur est
quasiment proportionnelle a` l’inverse du nombre de photons maximum par pixel, ce qui est un
comportement plutoˆt naturel, et qui permet de pre´tendre a` une perte en re´solution nulle de`s
que le RSB le permet (typiquement entre 10 et 100).
Dans cette simulation, nous avons choisi une distribution de de´calages compris entre -1 et 1.
D’abord pour limiter la taille des images dans la simulation, et parce qu’on ne veut tester que
l’aspect sub-pixelique de la me´thode. Dans un cas re´alistes, les de´calages ne doivent de toute
fac¸on pas de´passer ces valeurs. Si c’est le cas, c’est que le de´calage e´tait volontaire et on doit
pouvoir retrouver l’information dans le “header” des fichiers.
Tests sur simulation : cas du bruit mixte
On s’inte´resse maintenant au cas plus re´aliste du bruit mixte. Les meˆme se´ries d’images sont
de´grade´e par un bruit de type poissonien, pour simuler le bruit de photon, puis on leur ajoute le
bruit gaussien simulant le de´tecteur. On s’inte´resse maintenant a` deux cas de figure : a` re´fe´rence
connue et inconnue.
Fig. 1.4 – Performance de notre me´thode MV dans
le cas d’un bruit mixte et d’une re´fe´rence connue, en
trait plein : avec carte de variance et en pointille´s :
avec une variance suppose´e constante.
Ayant valide´ la me´thode graˆce aux
simulations pre´ce´dentes, on cherche
maintenant a` tester l’influence de la
carte de variance estime´e sur l’image
bruite´e, compare´e a` la simple hy-
pothe`se de variance constante (celle
du de´tecteur). Dans le cas de notre
simulation, la variance du bruit est
connue parfaitement, c’est la somme de
l’image de´cale´e non bruite´e (variance
du bruit de poisson) et d’une constante
(la variance du bruit de de´tecteur).
Les meˆmes diffe´rentes conditions de
RSB sont simule´es et les re´sultats sont
pre´sente´s dans les figures 1.4 et 1.5,
dans le cas d’une re´fe´rence connue et
dans le cas d’une re´fe´rence bruite´e.
Dans le cas d’une re´fe´rence connue,
une ame´lioration des performances est
effectivement obtenue dans le cas de la
carte de variance. Le gain en performance augmente de plus avec le RSB, jusqu’a` atteindre un
facteur 2 pour les meilleurs RSB (la courbe est pre´sente´e en e´chelle logarithmique).
Ces performances de´pendent tre`s nettement du RSB suivant 2 lois, te´moignage des 2 re´gimes
de bruit. Dans la partie gauche de la courbe, le nombre de photons par pixel est faible, le bruit
dominant est le bruit de de´tecteur, le RSB dans l’image est proportionnel au nombre de photons
par pixel et la courbe de performance varie en l’inverse de ce nombre de photons. Du cote´ droit
de la courbe, le nombre de photons par pixel est tre`s supe´rieur au bruit de de´tecteur, le bruit
dominant est donc le bruit de photon, le RSB varie donc en
√
Nphot et la courbe de performance
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varie aussi comme l’inverse du RSB. La coupure intervient au moment ou` le nombre de photons
par pixel devient comparable au bruit de de´tecteur. On a donc une cohe´rence parfaite entre
l’allure des performances attendues et les performances obtenues en simulation, ce qui confirme
la validite´ de notre approximation gaussienne dans un cas re´aliste.
Fig. 1.5 – Performance de notre me´thode MV dans
le cas d’un bruit mixte et d’une re´fe´rence connue, en
trait plein : avec carte de variance et en pointille´s :
avec une variance constante.
On notera enfin qu’a` re´fe´rence
connue, la pre´cision sub-pixelique est
obtenue de`s les plus faibles RSB ce qui
confirme la supe´riorite´ de cette me´thode
sur les me´thodes classiques de recen-
trage.
On s’inte´resse maintenant au cas a`
re´fe´rence bruite´e, le plus proche des
donne´es vraies. Les performances de la
me´thode MV dans les meˆmes conditions
de simulation sont pre´sente´es dans la fi-
gure 1.5.
Cette fois l’ame´lioration est moins
notable pour tous les RSB mais reste
d’un facteur 2 pour les tre`s forts RSB.
On note aussi que dans ce cas, les per-
formances sont globalement le´ge`rement
infe´rieures a` celles obtenues dans le cas
a` re´fe´rence connue, ce qui n’est pas sur-
prenant. La pre´cision sub-pixelique ne
commence qu’a` des RSB compris entre 1 et 10, comme dans le cas purement gaussien.
On notera enfin que la meˆme de´composition en 2 re´gimes. Dans ce cas, la coupure intervient
pour des RSB le´ge`rement plus e´leve´e, ceci car la variance de l’estimateur a double´e (comme
de´montre´ dans la section 1.1.4).
Tests sur simulation : cas du crite`re a` n images
On veut enfin tester la me´thode a` n images pour confirmer une ame´lioration des re´sultats.
Comme dans le cas pre´ce´dant, l’application d’un masque dans le plan de Fourier a` la re´fe´rence
semble ne´cessaire pour e´viter les proble`me cause´s par le repliement spatial lors de TF discre`tes.
Le crite`re joint est donc imple´mente´ de fac¸on similaire a` celui a` deux images, en multipliant
l’estime´e MV de la re´fe´rence RˆML par un filtre passe-bas, coupant a` la fre´quence de coupure du
te´lescope, pour e´viter les effets de repliement.
On utilise ensuite les meˆmes se´ries d’images, de´grade´es par un bruit mixte et a` re´fe´rence non
bruite´e. Les images sont d’abord recentre´es avec l’algorithme MV a` 2 images de la section 1.1.2
puis la me´thode de´crite a` la section 1.1.5 est teste´e dans le cas 2 images, dans le cas 10 images
et dans le cas 100 images recentre´es simultane´ment.
Les performances sont pre´sente´es dans la figure 1.6. On note un net gain pour les RSB
tre`s faibles, ce qui confirme nos espe´rances. De plus ce gain augmente a` mesure que le nombre
d’images recentre´es conjointement augmente. Lorsque le nombre de photons par pixel devient
comparable au bruit de de´tecteur, les courbes de performance se rejoignent et on en conclut
donc qu’il n’y a aucun gain a` espe´rer en recentrant conjointement des images ayant un RSB de
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l’ordre de 10 ou plus.
Fig. 1.6 – Performance de notre me´thode MV dans le
cas d’un bruit mixte et d’une re´fe´rence inconnue, en
trait plein : avec 2 images, en pointille´s avec 10 images
et en tirets : avec 100 images.
On note que le seul avantage de
la me´thode conjointe est d’offrir la
possibilite´ d’atteindre la pre´cision sub-
pixelique pour les tre`s faibles RSB, le
niveau de performance atteint est alors
comparable a` celui obtenu a` re´fe´rence
connue. La suite de la courbe suit la
meˆme de´composition en 2 re´gimes que
dans les cas de figure pre´ce´dents.
A` travers ces simulations, nous
avons de´montre´ la validite´ de notre ap-
proximation gaussienne face a` une dis-
tribution de bruit mixte et montre´e sa
supe´riorite´ par rapport aux me´thodes
classiques dans le cas de figure le plus
favorable a` ces dernie`res. Nous avons
montre´ que la connaissance d’une carte
pre´cise de la variance du bruit dans
l’image permettait d’accroˆıtre les per-
formances de la me´thode. Nous avons
aussi valide´ l’approche conjointe et montre´ qu’elle permettait d’augmenter les performances a`
faible RSB. Cependant, ces performances deviennent comparables a` la me´thode a` 2 images a`
mesure que le RSB augmente et devient donc inutile pour ces re´gimes e´tant plus couˆteuse en
temps de calcul.
1.1.7 Application a` l’imagerie d’Arp 220
Cette me´thode est ne´e d’un besoin, celui de pouvoir conserver la re´solution obtenue pendant
les observations lorsqu’on a besoin de sommer un grand nombre d’images dont le RSB individuel
est tre`s faible.
Ce besoin a pris tout son sens lors des observations d’Arp 220 un soir de Mars 2003 avec
NACO sur l’un des 4 VLT. La nuit e´tait claire, l’air sec, l’esprit aiguise´, des conditions parfaites
pour une plonge´e dans l’univers IR. Tout se passait bien, jusqu’a` ce que ... on pointe le te´lescope
vers cet objet distant.
Un rappel des caracte´ristiques de´taille´es d’Arp 220 est donne´ dans la partie suivante, aussi je
ne rappellerai ici que sa magnitude K : MK ≈11.5 re´partie sur 4 a` 5 arcsec
2. C’est un de´fi pour
les observations avec une OA. C’est une galaxie qualifie´e d’ultra-lumineuse dans l’IR (ULIRG)
car sa contrepartie visible est tre`s faible : MV ≈ 17 et peut donc eˆtre difficilement utilise´e comme
source de re´fe´rence pour l’ASO.
NACO posse`de un ASO IR qu’on va pre´fe´rer utiliser, espe´rant de meilleures performances,
mais les conditions d’observations sont difficiles, la source e´tant a` la limite de de´tectivite´ de
l’ASO, le niveau de fond doit en permanence eˆtre re´-estimer. Comme on de´cide de faire des
observations dans l’IR thermique, @ 3.5µm, les performances en terme de correction sont donc
assez bonnes. Malgre´ tout, on est limite´ a` un temps d’exposition tre`s court (0.125 s), qui ne
permet pas d’atteindre un RSB suffisant pour faire de la science (voir figure 1.1). On est donc
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amene´ a` prendre une longue se´rie d’images e´le´mentaires, 85 au total, en ouvrant la boucle
d’asservissement pour re´-optimiser le niveau de fond re´gulie`rement et en entrant les coordonne´es
de de´placement (pour les acquisitions de ciel) a` la main ... pour un temps d’exposition total qui
flirt tout juste avec les 1000 s ... la manoeuvre aura pris pre`s d’une demi-nuit et use´ jusqu’a` la
corde l’un des plus grand spe´cialiste de l’OA que je connaisse3 et l’auteur de ces lignes.
Le de´sespoir le plus total aurait pu s’abattre sur notre petit groupe d’astronomes, compte-
tenu de la somme d’efforts de´ploye´s, a` la vue d’une si faible re´colte de photons, si le meˆme auteur
de ces lignes n’avait dans son disque dur la me´thode fraˆıchement de´veloppe´e, et pre´ce´demment
de´crite, preˆte a` enfin sortir de son isolement e´lectronique pour eˆtre confronte´e a` Dame Nature.
Le regain d’optimisme se fit sentir lorsqu’ils presse`rent enfin la touche return, synonyme du
lancement de l’estimation MV des de´calages, apre`s avoir suivi le protocole de traitement d’images
standard (correction de champ plat et de pixels morts). Ce meˆme optimisme fut re´compense´,
lorsqu’ils obtinrent les images pre´sente´es dans la figure 1.7.
Le re´sultat est sans appel pour la me´thode CC. Comme le montre l’image du cadrant haut
gauche, le nombre maximum de photons par pixel est comparable a` la variance du bruit re´siduel.
Dans ce cas de figure, les simulations nous ont montre´ qu’on ne pouvait espe´rer une pre´cision
sub-pixelique avec la me´thode CC. Par contre, la me´thode MV, comme le montrent les re´sultats
de la simulation sur bruit mixte, permet d’atteindre cette re´solution (autour de 0.5 pixel d’erreur
d’apre`s la simulation). On comprend donc aise´ment que la qualite´ des images obtenues dans le
cas des deux me´thodes MV soit bien meilleure.
Fig. 1.8 – Gros plan sur les moyennes circulaires des
TF des 3 images. L’axe des fre´quence est en unite´ de
la fre´quence de coupure du te´lescope.
Outre une meilleure concentration
de l’e´nergie sur l’objet et de fait, une
re´duction du bruit de fond, de nombreux
de´tails morphologiques sont restaure´s
graˆce aux me´thodes MV. Deux sous-
structures sont clairement identifie´es a`
l’Est de la source principale, lie´es a`
cette dernie`re par deux structures fi-
lamentaires distinctes. La source prin-
cipale, allonge´e et le´ge`rement courbe´e
est elle aussi bien mieux de´finie. Il y
a peu de diffe´rence entre les re´sultats
des 2 me´thodes MV, comme pre´dit par
la simulation, on note tout de meˆme
qu’avec la me´thode jointe, les contours
de l’image obtenue sont plus finement
de´coupe´s.
Une analyse plus quantitative peut
eˆtre mene´e dans le plan de Fourier. En
effet, un mauvais recentrage a` quelques
pixels pre`s a tendance a` adoucir l’image et donc a` re´duire l’intensite´ contenue dans les hautes
fre´quences spatiales. Comme le montre la figure ci-contre, le gain apporte´ par les deux me´thode
MV est important de`s 0.05 fre´quence de coupure du te´lescope, est maximum autour de 0.15 et
se poursuit jusqu’a` environ 0.5 fre´quence de coupure. La le´ge`re ame´lioration perceptible sur les
3j’ai nomme´ E´ric Gendron
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Fig. 1.7 – Image d’Arp 220 dans la bande L (3.5 µm) obtenue avec NaCo. Le quadrant haut
gauche contient une image courte pose. Le quadrant haut droit, le re´sultat de la moyenne des
85 images e´le´mentaires recentre´es avec la me´thode type CC. En bas a` gauche, la meˆme se´rie,
recentre´e avec la me´thode MV a` 2 images et moyenne´e, et en bas a` droite recentre´e avec la
me´thode MV a` n images. La repre´sentation est logarithmique et la table de couleur est garde´e
constante pour toutes les images pour permettre la comparaison.
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images entre la me´thode a` 2 images et la me´thode jointe est aussi visible sur cette figure. On a
la` une confirmation quantitative du gain dans la qualite´ d’image obtenue avec les me´thodes MV,
validant entie`rement sur des donne´es expe´rimentales cette nouvelle approche du recentrage.
Le cas d’Arp 220 nous a confronte´ a` un cas extreˆme d’observations dans l’IR avec une OA.
Cette dernie`re a` d’abord e´te´ pousse´e jusqu’a` ses possibilite´s limites, pour re´aliser les premie`res
images corrige´es de cet objet dans l’IR avec un te´lescope de 8 m. La came´ra a produit des
images a` la limite de la de´tectabilite´. Enfin, une me´thode sophistique´e de traitement a duˆ eˆtre
employe´e pour be´ne´ficier de ces efforts sur l’image finale. Les de´tails apparents sur cette dernie`re
vont maintenant permettre de faire un diagnostic physique plus pre´cis qu’il ne l’aurait e´te´ avec
l’image du quadrant supe´rieur droit de la figure 1.7.
1.2 E´tude d’Arp 220
Graˆce a` ces images, ainsi que d’autres observations que j’ai re´alise´ avec NaCo, j’ai pu mener
une e´tude de cette galaxie dans le proche IR. Apre`s avoir rappele´ les principales conclusions
des e´tudes pre´ce´dentes sur cet objet, je de´crirai les diffe´rentes observations re´alise´es. Je me`nerai
ensuite une e´tude des diffe´rentes parties qui la composent a` partir d’e´le´ments morphologiques
et photome´triques.
1.2.1 La petite histoire d’Arp 220
Arp 220 (aussi de´nome´e IC4553/4) est le prototype des galaxies ULIR (ultra-lumineuses
dans l’IR) avec une luminosite´ dans l’IR (8-100µm) de 1.5×1012L. Situe´e a` une distance de
76 Mpc (Kim & Sanders (1998) soit un redshift de 0.018) , elle est l’une des plus proches et
suˆrement la plus e´tudie´e de ce type de galaxies et l’une des plus lumineuse de l’univers local.
Dans cette classe de galaxie, la quantite´ d’e´nergie produite rivalise avec celle e´mise dans les
quasars (Soifer et al. 1984), et elles constituent donc la pierre angulaire du de´bat sur la nature
du moteur des quasars : flambe´e d’e´toiles et/ou activite´ d’un trou noir super-massif.
Identifie´e pour la premie`re fois par Safford en 1866 (Safford 1887) sous le nom de ne´buleuse
Safford 7, puis rede´couverte par Javelle en 1903 (Javelle 1908) prenant alors sa de´nomination
actuelle de IC4553, sa nature reste toutefois obscure jusqu’a` son classement par Arp dans son
catalogue de galaxies particulie`res (Arp 1966) sous la de´nomination Arp 220, nom le plus com-
mune´ment employe´ pour la de´signer aujourd’hui.
La pre´sence de queues de mare´e identifie´e dans les bandes visible (Arp 1966; Joseph & Wright
1985; Surace et al. 2000) ainsi que la de´tection de deux sources compactes d’e´mission en son
coeur, se´pare´es d’environ 350 pc (soit pre`s d’1′′a` la distance d’Arp 220) dans l’IR (Scoville et al.
1998), le millime´trique (Scoville et al. 1997; Sakamoto et al. 1999a) et en radio (Norris 1988;
Sopp & Alexander 1991) sont des preuves e´videntes qu’Arp 220 est actuellement dans l’e´tape
finale de fusion de deux galaxies. La majorite´ des observations, dans les diffe´rentes longueurs
d’onde re´alise´es depuis sont en accord avec ce sce´nario. La de´couverte de d’e´mission maser dans
les bandes d’OH (Baan et al. 1982) ainsi que son extraordinaire e´mission IR en font le prototype
des galaxies ULIR.
Elle est de plus extreˆmement riche en gaz mole´culaire (2.5×109M dans une re´gion de 250
pc autour de son coeur selon Scoville et al. 1997). Enfin, les caracte´ristiques des deux sources,
dont les disques associe´s semble tourner dans des directions oppose´es semblent indiquer une
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rencontre prograde-re´trograde entre deux galaxies (Scoville et al. 1997), le coeur e´tant enfoui
dans un large disque mole´culaire a` l’e´chelle du kiloparsec, tournant dans le meˆme sens que le
disque de HI de 100 kpc de´limitant la galaxie.
Les remarquables observations dans le proche-IR de Scoville et al. (1998) ont permis pour la
premie`re fois d’identifier un grand nombre d’amas d’e´toiles dans l’environnement du coeur. De
plus, ces images montrent que le noyau est est en fait compose´ de deux parties distinctes, ce qui
pourrait eˆtre duˆ a` la tre`s forte extinction provoque´e par l’e´norme quantite´ de poussie`re pre´sente
dans les re´gions centrales.
Alors que dans les bandes visibles, Arp 220 apparaˆıt tre`s irre´gulie`re et enfouie sous la
poussie`re, des observations en radio ont permis de mettre en e´vidence la pre´sence d’un noyau ac-
tif. Ainsi, certains auteurs (comme Rieke et al. 1985, Armus et al. 1995 ou encore Lonsdale et al.
1994) pre´tendent que plus de la moitie´ de l’activite´ centrale proviendrait d’un NAG. De plus, ces
derniers auteurs montrent, graˆce a` des observations VLBI, que la majorite´ de l’e´mission maser
de OH provient d’une re´gion d’environ 1 pc autour du coeur, compatible avec les mode`les de
NAG.
D’un autre coˆte´, le fait qu’aucune raie de haute excitation telles que les raies coronales, ca-
racte´ristiques de l’activite´ des noyaux de galaxie n’est de´tecte´e sur les spectres ISO de Sturm et al.
(1996) n’est pas vraiment en faveur de cette interpre´tation. De plus, ces auteurs ainsi que
Genzel et al. (1998), utilisant les meˆme spectres, de´rivent une extinction bien supe´rieure a` ce
qui e´tait pre´alablement avance´ (AV=45) permettant a` un mode`le de pure formation d’e´toiles
d’expliquer entie`rement la luminosite´ IR de cette objet.
Concernant la cine´matique du gaz ionise´ entourant le coeur d’Arp 220, trois composantes
sont clairement identifie´es par Arribas et al. (2001). L’une d’entre-elles trace le disque en rota-
tion et les autres sont plutoˆt compatibles avec un flot bicoˆnique de matie`re, e´jecte´e du coeur.
Aucune indication pre´cise sur la nature du me´canisme ionisant ne peut eˆtre de´duite de cette
e´tude, mais la morphologie observe´e est compatible avec le mode`le de super-vents galactiques, en-
traˆıne´s par des flambe´es de formation d’e´toiles de´veloppe´ par Heckman et al. (1990). Ce sce´nario
est aussi supporte´ par les observations re´centes en X de McDowell et al. (2003) qui trouve une
forte corre´lation entre l’e´mission en Hα et l’e´mission des X mous. Malgre´ tout, comme note´ par
Arribas et al. (2001), cette morphologie est aussi compatible avec l’allure des NLR de Seyfert
II typiques. De plus, les observations plus re´centes de Colina et al. (2004) semblent montrer
que l’e´tat du gaz ionise´ dans ce bi-coˆne est compatible avec une excitation par des chocs, pro-
bablement induit par des effets de mare´e, plutoˆt que par un me´canisme de type super-vent.
Enfin, l’un des principaux arguments des de´fenseurs du mode`le de flambe´e d’e´toiles est la
de´tection d’e´mission de PAH dans Arp 220 (Rieke et al. 1985; Sturm et al. 1996) comme c’est le
cas ge´ne´ralement dans les galaxies a` flambe´e d’e´toiles telles M82. Soifer et al. (2002) montrent
toutefois a` l’aide de spectres autour de 10µm a` haute re´solution angulaire que la zone d’e´mission
de PAH est clairement distincte des deux noyaux remettant en cause le mode`le de flambe´e
d’e´toiles comme moteur de toute l’activite´.
Arp 220 est suˆrement le site d’une importante activite´ stellaire (forte raie d’absorption du
CO de´tecte´e par Armus et al. 1995, disque mole´culaire dense, couleurs IR proche des galaxies
a` flambe´e d’e´toiles classiques a` grande e´chelle selon Mazzarella et al. 1992, nombreuses sources
de´tecte´es a` quelques centaines de mas du coeur par les observations VLBI de Smith et al. (1998)
interpre´te´es comme des re´sidus de SN), mais d’autres indicateurs semblent pointer la pre´sence
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d’un NAG extreˆmement enfoui (spectre optique de type LINER selon Rieke et al. 1985, de´tection
d’une raie Brackettα large par Depoy et al. 1987).
Le myste`re sur le principal me´canisme responsable de la fantastique luminosite´ IR de cet objet
reste donc entier. Des observations dans le proche IR, avec un te´lescope de grand diame`tre, a` la
limite de diffraction nous permettant d’atteindre une re´solution infe´rieure a` 0.1′′(soit quelques
dizaines de pc a` la distance d’Arp 220) pourrait nous permettre de lever une partie du voile.
1.2.2 Observations avec NaCo
Deux campagnes d’observations ont e´te´ mene´es avec NaCo, en Mars 2003, ayant conduit
aux images pre´sente´es dans la section pre´ce´dente et en Mars 2004 dans les bande H et Ks.
Malheureusement, de gros proble`mes avec le de´tecteur de CONICA, ayant d’ailleurs conduit a`
son remplacement quelques mois plus tard, ne nous ont par permis d’exploiter les images en
bande H. Seules sont pre´sente´es dans ce chapitre les images en bande L′ et Ks.
NaCo a e´te´ asservie sur le noyau d’Arp 220 lui-meˆme, et compte-tenu de la faible luminosite´
visible de celui-ci, l’ASO IR a e´te´ utilise´. Les caracte´ristiques des observations sont pre´sente´es
dans le tableau 1.2.2 et, comme on peut le voir, malgre´ la faible source de re´fe´rence (la luminosite´
des 1′′centrales d’Arp 220 est d’environ 12 magnitudes en bande K, ce qui est a` la limite des
possibilite´ de l’ASO IR de NaCo), les performances obtenues sont plutoˆt bonnes et permettent
de pre´tendre a` une qualite´ d’image a` la limite de diffraction, au moins pour les observations
a` 3.5µm. La qualite´ de ces dernie`re est d’ailleurs bien meilleures que celle obtenue a` la meˆme
longueur d’onde avec le Keck, de diame`tre comparable, comme le montre la comparaison avec
l’image tire´e de Soifer et al. (1999) (figure 1.10).
Date Bande Strehl @2.2µm Strehl @bande ASO pix
17 Mars 2003 L′ 0.35 0.67 IR 0.013′′
27 Mars 2004 Ks 0.29 0.29 IR 0.027′′
Tab. 1.1 – Strehl moyens obtenus pendant les diffe´rentes observations d’Arp 220 comme estime´s
par le calculateur temps re´el de NAOS @2.2 µm et calcule´s pour le filtre utilise´, ainsi que la
taille de pixel utilise´e.
La masse d’air a varie´ de 1.5 a` 1.7 lors des observations en bande L′ et le seeing a varie´ de
0.8 a` 0.4 (observations re´alise´es jusqu’au lever de soleil). Pour les observations en bande Ks, le
temps total d’exposition est d’environ 200 s (apre`s se´lection des meilleures poses), la masse d’air
e´tait plus importante et a varie´ de 2 a` 1.5. Le seeing aussi e´tait plus proble´matique, variant
de 0.8 a` 1.7, ce qui explique la diffe´rence de qualite´ d’image. Une configuration plus lente de
l’instrument a donc e´te´ utilise´e pour palier ces difficulte´s.
1.2.3 Traitement d’images standard
Plusieurs effets viennent affecter les images acquises avec une came´ra dans le proche IR.
De ce fait, des me´thodes standards de traitement sont utilise´es pour e´chapper a` ces limitations
et ainsi d’obtenir la qualite´ d’image permettant leur exploitation scientifique. Les techniques
de´veloppe´es dans ce paragraphes e´tant utilise´es dans tout le reste de ce recueil elles sont donc
de´crites ici une bonne fois pour toutes.
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La non-homoge´ne´ite´ de la re´ponse des pixels de la came´ra est le premier de ces effets a` corri-
ger. Pour se faire, la me´thode classique est de fabriquer une image dite de champ plat4 a` partir
d’une succession d’images acquises avant ou apre`s la nuit d’observation avec une illumination
homoge`ne et croissante de la came´ra. Ceci peut se faire a` l’aide d’une lampe de calibration place´e
a` l’inte´rieur de l’enceinte cryoge´nique de la came´ra, ou sur le ciel, pendant le soleil couchant ou
levant.
Cette dernie`re me´thode permettant de tenir compte des de´faut de transmission de toutes
les optiques sera pre´fe´rablement utilise´e. Malgre´ tout, meˆme si elle est possible pour les petites
longueur d’onde du proche IR, elle ne l’est pas au-dela` de 3µm, a` cause du fond. Pour les
longueurs d’onde plus grande, on est donc oblige´ d’utiliser les champ plat re´alise´ a` l’aide de la
lampe de calibration.
A` cette imperfection de la re´ponse des pixels vient s’ajouter la pre´sence de pixels chauds
(re´pondant toujours l’intensite´ maximale pour toute intensite´ incidente), morts (ne re´pondant
pas) et fous (ayant des re´ponses ale´atoires pour une intensite´ donne´e). La majorite´ de ces
mauvais pixels peut eˆtre identifie´e d’une part a` l’aide d’une image de noir et d’autre part a`
l’aide de l’image de champ plat. L’image de noir5 est acquise avec l’obturateur de la came´ra
ferme´ et avec le meˆme temps de pose que les images scientifiques. Elle permet de calibrer le
bruit de de´tecteur (bruit thermique et bruit de lecture) et de repe´rer les pixels chauds et morts.
En effet, le bruit de de´tection est attendu gaussien stationnaire. Si un pixel re´pond une intensite´
qui s’e´carte d’un certain nombre d’e´cart type de la valeur moyenne (typiquement plus de 3),
alors c’est qu’il est chaud ou mort. Une carte peut ainsi eˆtre dresse´e qui peut eˆtre utiliser pour
corriger toutes les images de la se´rie.
Une partie des pixels fous (ceux qui le sont vraiment beaucoup !) peut eˆtre de´tecte´e sur
l’image de champ plat suivant les meˆmes conside´rations. Toutes les images de la se´rie sont
ensuite corrige´es de la carte de mauvais pixels ainsi cre´e a` l’aide d’un filtre me´dian : les valeurs
des pixels sont remplace´es par les valeurs moyenne des pixels environnant dans une boˆıte de
3x3 pixels. Le processus est ite´ratif, permettant de ge´rer les paquets de plusieurs mauvais pixels
coˆte-a`-coˆte.
Malgre´ tout, un certain nombre de mauvais pixels e´chappent a` cette de´tection. Il s’agit des
pixels fous re´siduels, qui n’ont pu eˆtre de´tecte´s pre´ce´demment et des impact de rayons cosmiques
sur le plan de la came´ra pendant les observations. Ces derniers peuvent eˆtre e´limine´s graˆce a`
une de´tection a` l’oeil, sur chaque image, mais ceci peut devenir tre`s long et fastidieux lorsqu’on
manipule des se´ries de centaines d’images.
Une autre me´thode, plus sophistique´e, peut-eˆtre envisage´ pour re´duire le temps de traitement
et la fatigue des yeux de l’astronome, sur des images bien e´chantillonne´es, c’est a` dire respectant
le the´ore`me de Shannon. Ainsi, les mauvais pixels re´siduels, n’ayant pas subit le filtrage spatial
ope´re´ par le te´lescope, peuvent eˆtre caracte´rise´s comme produisant des hautes fre´quences spa-
tiales dans l’image. Si les images sont bien e´chantillonne´es, toute l’information transmise par le
te´lescope (donc sur l’objet) peut eˆtre supprime´e de l’image en appliquant un filtre en fre´quence
a` sa TF, coupant a` la fre´quence de coupure du te´lescope (D/λ ou` D est le diame`tre du te´lescope
et λ la longueur d’onde d’observation).
Apre`s soustraction, en revenant dans le plan re´el, l’image qui ne devrait contenir que les
mauvais pixels ressemble plutoˆt a` l’image e de la figure 1.9, ou` l’intensite´ en chaque mauvais
pixel a e´te´ e´tale´e a` la manie`re d’une convolution par une FEP. Cet artefact (d’origine nume´rique,
4flat field en anglais
5dark en anglais
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Fig. 1.9 – Processus de de´tection syste´matique des mauvais pixels. a) Image de M 51 observe´e
avec un facteur de sur-e´chantillonnage par rapport au the´ore`me de Shannon de 2, b) meˆme image
pollue´e par la pre´sence de 5 mauvais pixels de diffe´rentes valeurs, c) masque en fre´quence, si la
fre´quence centrale est la fre´quence nulle, toutes les fre´quences en noir sont filtre´e, d) transforme´e
de Fourier du meˆme masque, e) image filtre´e des fre´quences transmises par le te´lescope et f)
carte de mauvais pixels de´duite de la me´thode.
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a` cause de l’utilisation de la TF inverse discre`te, comme dans le cas du recentrage) est induit
par le mauvais e´chantillonnage de la TF de l’image filtre´e. Malgre´ tout, les maxima locaux de
la fonction de corre´lation de l’image filtre´e et de la TF discre`te du filtre en fre´quence :
CC
[
F−1D [FD(image) ×mask],F
−1
D (mask)
]
nous permettent de remonter a` la position des mauvais pixels et d’obtenir la carte f de la
figure 1.9. Ces maxima sont de´tecte´s a` un nombre ajustable d’e´cart type par rapport a` la
moyenne de l’image filtre´e, de fac¸on a` ne pas sur-corriger. Les pixels ainsi de´tecte´s sont ensuite
corrige´s a` la manie`re des mauvais pixels de´tecte´s sur les images de noir et de champ plat, par
filtrage me´dian.
Apre`s toutes ces corrections, il ne reste plus qu’a` soustraire le fond IR. Celui peut eˆtre
e´limine´ par acquisition d’images de meˆme temps d’exposition sur une partie du ciel, vide d’ob-
jet de´tectable intercale´es avec les images sur l’objet, ce qui a pour conse´quence d’augmenter
conside´rablement le temps d’observation pour un objet et ne sera donc utilise´e que pour les cas
le justifiant, c’est a` dire ceux d’objets e´tendus, dont l’image couvre une grande partie du plan
de la came´ra.
Deux me´thodes plus e´conomiques en temps peuvent eˆtre utilise´es pour les objets moins
e´tendus (comme dans le cas d’Arp 220 dans l’IR proche) : elles sont base´es sur l’acquisition
d’une se´rie d’images ou` l’objet est place´ a` diffe´rentes positions dans le plan de la came´ra. On
peut ainsi, soit construire une image de ciel par me´diane du cube d’images, celle-ci e´tant tronque´e
par le nombre de positions identiques de l’objet dans la se´rie d’images. Cette me´thode est tre`s
efficace pour les courtes longueurs d’onde du proche IR ou` le fond est relativement stable. Une
autre me´thode est de soustraire directement deux images successives de la se´rie ou` l’objet est
a` des positions notablement diffe´rentes. Celle-ci est plus couˆteuse en mouvement du te´lescope
mais est aussi beaucoup plus efficace pour les grandes longueurs d’onde.
Une fois toutes ces ope´rations effectue´es, les images sont ensuite recentre´es avec une pre´cision
sub-pixelique, en utilisant l’algorithme de´veloppe´ dans la section pre´ce´dente et moyenne´es (en
utilisant parfois une moyenne tronque´e, lorsque le traitement n’a pas pu restaurer parfaitement
la qualite´ d’image), pour maximiser le RSB final.
1.2.4 Re´sultats
Les images obtenues dans le cas d’Arp 220 sont pre´sente´es dans la figure 1.11. Comme nous
l’avons vu pre´ce´demment, l’image L′ re´sulte de la somme de 85 images. Dans le cas de la bande
Ks, seules 3 images de 60s, posse´dant un Strehl suffisant et peu entache´es par les proble`mes de
de´tecteur e´voque´s pre´ce´demment, de la se´rie de 25 acquises ont e´te´ moyenne´es.
Comme le montre l’image de gauche de la figure 1.11, la qualite´ de l’image finale en bande
Ks ne nous permet pas d’atteindre la limite de diffraction, ce qui ne permet donc pas de rivaliser
avec l’image obtenue par Scoville et al. (1998) avec le HST. Aucune information morphologique
supple´mentaire ne peut eˆtre tire´e de ces observations (la composante sud ouest est a` peine
identifie´e par exemple) et cette image sera uniquement utilise´e pour tirer des informations pho-
tome´triques avec les meˆmes ouvertures que l’image en bande L′.
Ceci est probablement duˆ aux mauvaises conditions atmosphe´riques durant les observations.
De plus, la faible luminosite´ de cet objet nous a contraint a` utiliser des temps d’exposition plutoˆt
long (60s, temps largement supe´rieur au temps de cohe´rence et pendant lequel les effets ne´fastes
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de la turbulence se moyennent) ce qui ne nous permet pas de limiter efficacement l’impact des
mauvaises conditions par se´lection de poses.
Fig. 1.10 – Superposition entre l’image NaCo d’Arp
220 en bande L′ et l’image Keck obtenue a` 3.5µm par
Soifer et al. (1999) en contours verts.
Concernant l’image en bande L′, le
Strehl moyen important nous permet de
pre´tendre a` la limite de diffraction et
la qualite´ d’image est bien supe´rieure a`
celle obtenue a` 3.5µm, avec le Keck mais
sans OA, par Soifer et al. (1999) comme
le montre la figure 1.10. Le noyau secon-
daire au Sud-Est est clairement de´tecte´
et bien se´pare´ de la partie nord. Un
double pont d’e´mission est clairement
identifie´ entre le noyau principal Ouest
et les deux noyaux secondaires Est. Par
contre, la source Sud-Ouest n’est pas
de´tecte´e, ce qui est peut-eˆtre du a` un
manque de sensibilite´.
Analyse morphologique
L’aspect ge´ne´ral de nos images est plutoˆt cohe´rent avec les images HST a` 1.65 et 2.2µm de
Scoville et al. (1998). La source Est est bien se´pare´e en deux composantes et le noyau Ouest
posse`de une le´ge`re forme de croissant, comme pre´ce´demment constate´ par ces derniers auteurs.
Dans un premier temps, a` partir de conside´rations morphologiques, on peut superposer notre
carte d’e´mission en bande L′ avec d’autres longueurs d’onde. Ces re´sultats sont pre´sente´s dans
la figure 1.12. Pour les images dans l’IR proche issue de l’e´tude de Scoville et al. (1998), les
correspondance morphologiques rendent claires la superposition. Meˆme constat pour les cartes
dans l’IR moyen de Soifer et al. (1999). Enfin, pour les cartes dans le domaine radio, la position
des deux noyaux ayant e´te´ reporte´e sous forme de croix par les auteurs, la superposition est
aise´e.
La premie`re constatation est la vue plus homoge`ne de 1 a` 25 µm apporte´e par notre seule
image a` 3.5µm, associe´e aux images HST et aux images Keck. Ceci est particulie`rement impor-
tant pour l’e´tude du noyau Sud-Est qui n’apparaissait pas sur les images a` 3.5µm de Soifer et al.
(1999) suˆrement par manque de sensibilite´. Tre`s qualitativement, cette source semble rougie par
rapport a` sa consoeur nord, en accord avec l’e´tude de Scoville et al. (1998). En effet les rapports
de luminosite´ entre la source nord et la source sud, d’abord infe´rieurs a` 1 pour les courtes lon-
gueurs d’onde, deviennent progressivement supe´rieurs a` 1 vers les grandes longueurs d’onde. Nos
images montrent que le rapport est proche de 1 a` 3.5µm, ce qui est une information nouvelle.
Ceci nous permettra une analyse photome´trique plus comple`te de cette re´gion.
En ce qui concerne la superposition avec la carte d’e´mission de CO, tire´e de Scoville et al.
(1997), on constate que la grande re´gion d’e´mission au Sud-Ouest ne posse`de pas de contrepartie
dans nos images, probablement une indication que la poussie`re chaude se concentre autour des
noyaux proprement dit. Le pic d’e´mission de CO est le´ge`rement de´cale´ a` Sud-Est du noyau Ouest
et correspond a` la position du maximum d’intensite´ de l’e´mission de PAH mis en e´vidence
par Soifer et al. (2002). On note toutefois une bonne correspondance entre l’allongement de
l’e´mission de CO a` l’est et l’orientation de la double composante observe´e dans nos images.
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Fig. 1.11 – A` gauche, image en bande Ks d’Arp 220 obtenue avec NaCo et a` droite, image en
bande L′.
Fig. 1.12 – Image d’Arp 220 dans la bande L′ (3.5 µm) obtenue avec NaCo superpose´e aux
cartes obtenues a` diffe´rentes longueurs d’onde : a) 1.65 µm avec le HST, b) 2.2 µm avec le HST,
c) 12 µm avec le Keck, d) 25 µm avec le Keck, e) e´mission radio du CO (2-1) avec l’Observatoire
d’Owens Valley tire´e de Scoville et al. (1997) et f) e´mission radio a` 1.4 GHz avec Merlin tire´e
de Mundell et al. (2001). La carte en L′ a e´te´ lisse´e par convolution avec une gaussienne de 2
pixels de large pour une meilleure comparaison.
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La superposition avec la carte a` 21cm de Mundell et al. (2001) apporte quelques informations
supple´mentaires. Le pic radio Ouest est bien superpose´ avec la noyau IR Ouest, le pic radio Est
est bien superpose´ avec notre source Sud-Est, mais aucune contrepartie de la langue d’e´mission
Nord-Ouest n’est de´tecte´e sur nos images. Cette carte comporte aussi la localisation des SN
de´tecte´es par Smith et al. (1998) et des masers OH qui sont principalement concentre´s a` l’Ouest
au Sud du noyau, dans la partie convexe du croissant et a` l’Est sur la source Sud-Est.
Fig. 1.13 – Mode`le dynamique permettant d’expli-
quer les courbes de rotation du gaz mole´culaire selon
Sakamoto et al. (1999b).
Enfin, notre image a` 3.5µm re´ve`le
quelques indice supple´mentaire sur la
morphologie du bras d’e´mission qui
semble lier les sources Est et Ouest.
Alors que la morphologie observe´e de
la base Ouest de celui-ci sur nos image
est entie`rement compatible avec les
images HST, il semble se scinder en
deux a` l’approche des deux sources
Est, contrairement a` ce qui est observe´
sur les images HST. Ceci est peut-eˆtre
un effet d’extinction irre´gulie`re dans
cette re´gion, suivant l’interpre´tation
propose´e par Scoville et al. (1998) in-
voquant la pre´sence d’un disque de
poussie`re circum-nucle´aire tre`s incline´,
en accord avec le mode`le mis en avant
par Sakamoto et al. (1999b) pour ex-
pliquer les courbes de rotation de CO.
Ce meˆme sche´ma, rappele´ dans la fi-
gure 1.13 est en accord avec le mode`le de Mundell et al. (2001) pour expliquer la carte d’ab-
sorption du HI.
Le caracte`re intrinse`quement double de la source Est pourrait eˆtre une interpre´tation alter-
native qui serait plus en accord avec la morphologie observe´e du double bras d’e´mission liant les
sources Est et Ouest et qui ne remettrai pas en cause la pre´sence d’un disque de gaz en rotation
autour de cette source double.
La ve´rite´ est probablement entre ces deux sce´narios, car l’e´volution du rapport des deux
sources Est avec la longueur d’onde peut difficilement eˆtre explique´e autrement que par un effet
d’extinction par la poussie`re. La source Sud Est serait ainsi nettement plus enfouie que la source
Nord Est. Cette interpre´tation est compatible avec la pre´sence de restes de SN dans cette re´gion.
En effet, une grande concentration de poussie`re indique une grande concentration de matie`re
qui elle-meˆme engendre de la formation d’e´toiles.
Analyse photome´trique
La calibration des mesures photome´triques souffre d’une part de la masse d’air importante
lors des observations et d’autre part de l’absence d’observation d’une e´toile de calibration pour
les deux filtres (Ks et L′). Toutefois, les points ze´ro de la came´ra dans les modes utilise´s ont
par chance e´te´ e´value´s la nuit meˆme pour les observations en bande Ks et la nuit suivante
pour les observations en bande L′. Nous disposons donc d’une me´thode permettant d’obtenir
une information photome´trique et nous fixons l’erreur relative a` un large 10% compte-tenu
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des incertitudes sur les calibrations. Les re´sultats dans les deux bandes sont pre´sente´s dans
le tableau 1.2.4. La photome´trie bande Ks a` grande e´chelle est compatible avec le re´sultat
de Scoville et al. (1998) sur une ouverture similaire, la le´ge`re diffe´rence provenant suˆrement
de l’utilisation d’une ouverture circulaire dans notre cas. De meˆme, notre re´sultat en bande
L′ a` grande e´chelle est compatible avec ceux de Soifer et al. (1999). A` plus petite e´chelle et
particulie`rement a` l’Est, nos re´sultats en bande Ks divergent plus se´ve`rement de ceux de l’e´tude
HST. Ceci est probablement duˆ a` un effet de dilution induit par la re´solution obtenue en bande
Ks ainsi qu’aux incertitudes sur la calibration.
Source Ouv Ks L′ Ks-L′
Gal entie`re 0.95′′ 12.23 11.03 1.2
Source Ouest 0.13′′ 15.74 13.74 2.0
0.27′′ 14.23 12.69 1.54
0.40′′ 13.54 12.19 1.35
Source Nord-Est 0.13′′ 16.30 14.73 1.57
0.20′′ 15.59 14.14 1.45
0.27′′ 15.40 14.02 1.38
Source Sud-Est 0.13′′ - 14.66 > 1.9
0.20′′ - 14.07 -
0.27′′ - 13.98 -
Bras 0.27′′ 14.61 13.22 1.39
Source sud 0.20′′ 15.84 ? <14.56 > 1.28
Tab. 1.2 – Magnitudes mesure´es des diffe´rentes re´gions du coeur d’Arp 220 en bande Ks et L′
et pour diffe´rents rayons d’ouverture.
L’e´mission IR du bras de matie`re peut eˆtre interpre´te´e en terme d’e´mission stellaire. En
effet, c’est dans cette re´gion que l’on de´tecte le maximum de l’e´mission de PAH (Scoville et al.
2000). La couleur Ks-L′ permet alors de tracer l’extinction dans cette re´gion. En effet, en suivant
la meˆme analyse que Scoville et al. (1998), l’indice de couleur Ks-L′ d’e´toiles jeunes peut eˆtre
conside´re´ comme nul et pour des e´toiles plus aˆge´es n’est que d’environ 0.15, largement infe´rieur
a` la couleur mesure´e. De fait, on peut en de´duire une extinction dans le visible d’environ AV=
21.13 dans le cas d’e´toiles jeunes et AV=18.85 dans le cas d’e´toiles plus aˆge´es, en conside´rant
qu’on se trouve dans le cas d’une extinction par un nuage dense (RV=5 et donc AK/AV=0.125).
Cette valeur est plutoˆt en accord avec le re´sultat de Scoville et al. (1998) pour cette re´gion mais
relativement e´loigne´e de la valeur de AV=45 donne´e par Sturm et al. (1996) sur une ouverture
bien plus large (la galaxie entie`re). Ceci est tre`s surprenant car on s’attend a` ce que l’extinction
soit bien plus importante dans la re´gion centrale que sondent les images NaCo.
La meˆme estimation peut eˆtre tente´e sur la source Sud-Est, car nous avons vu que c’est a`
cette position que sont concentre´es les restes de SN de´tecte´s a` l’Est du noyau. Malheureusement,
l’intensite´ en bande Ks est difficile a` estimer sur notre image a` partir de la valeur limite sur
couleur estime´e et suivant les meˆmes prescriptions, on trouve AV=29.0 dans le cas d’e´toiles
jeunes (ce qui semble eˆtre le cas, compte-tenu de la pre´sence de restes de SN dans cette zone),
valeur plus importante que dans le cas du bras et plus proche de celle avance´e par Sturm et al.
(1996).
Malgre´ tout, la qualite´ de nos images dans cette zone nous conduit a` utiliser le flux mesure´
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par Scoville et al. (1998) sur une ouverture e´quivalente, pour comparaison. On trouve une cou-
leur infe´rieure de K-L′=0.95 qui nous conduit a` de´river une extinction largement infe´rieure de
AV=14.40
Si l’e´mission de la source Ouest la plus centrale est quant a` elle interpre´te´e en tant que
provenant de poussie`re chaude, alors la couleur Ks-L′ correspond a` de la poussie`re a` plus de
1000 K. Bien entendu, ce re´sultat ne prend pas en compte l’extinction sur cette source. Ceci
favoriserait plutoˆt un sce´nario de NAG, car on peut difficilement imaginer de la poussie`re chauffe´e
a` cette tempe´rature par des e´toiles. Reste toutefois le proble`me de la morphologie particulie`re
de cette source.
Conclusions
Graˆce a` un traitement d’image soigne´, nous avons tire´ le maximum d’informations d’obser-
vations difficiles. Seule l’image en bande L′ re´ve`le des informations nouvelles sur la structure de
cet objet mais un certain nombre de conclusions ont e´te´ tire´es de cette e´tude.
D’abord la de´tection de la source Sud-Est dans cette bande, nous a donne´ une information
photome´trique inte´ressante : le rougissement important de cette source est clairement mis en
e´vidence et l’extinction peut y eˆtre estime´e plus pre´cise´ment. Ces re´sultats ne peuvent eˆtre
compare´s a` ceux obtenus dans l’IR moyen par Soifer et al. (1999), les mesures de cette dernie`re
e´tude incluant les deux sources Est dans la meˆme ouverture.
La position des restes de SN observe´s par Smith et al. (1998) au Sud de la source Ouest,
dans sa partie convexe est cohe´rente avec le sche´ma propose´ par Scoville et al. (1998) d’un
anneau de flambe´e d’e´toiles entourant la source centrale et masque´ par sa propre poussie`re. Ceci
permet d’expliquer la forme en croissant de la source Ouest. Nos mesures photome´triques penche
plutoˆt vers un sce´nario de NAG, ce qui tend a` confirmer la possibilite´ d’une activite´ mixte pour
expliquer la fantastique luminosite´ de cette dernie`re.
Les restes de SN a` l’Est sont clairement associe´s a` la source Sud-Est et aucun n’est de´tecte´
au nord. Ceci pourrait pourrait expliquer la se´paration apparente des deux sources Est autre-
ment que par une diffe´rence d’extinction. Ainsi, la source Sud-Est pourrait eˆtre domine´e par
un sursaut re´cent de formation d’e´toiles encore enfoui profonde´ment dans la poussie`re. Cette
hypothe`se est plutoˆt en accord avec le scindement du bras liant les sources Est et Ouest en deux,
pour la premie`re fois mis en e´vidence sur nos images, sans pour autant remettre en question
l’existence d’un disque en rotation autour de ces deux sources. La partie Sud-Est pourrait alors
eˆtre largement domine´e par l’e´mission du disque, dont les e´toiles serait profonde´ment enfouies,
alors que la partie Nord serait domine´e par l’e´mission du noyau d’une des deux galaxies en cours
de fusion.
L’e´tude photome´trique nous a permis de de´river des extinction dans deux re´gions proches qui
sont en bon accord avec celles de´duites des e´tudes pre´ce´dentes sur cet objet. La source Sud-Est
semble tre`s fortement e´teinte (AV≈30) ce qui e´tait attendu. Par contre, la qualite´ de l’image en
bande Ks ne nous a pas permis de pousser plus loin cette e´tude d’extinction et de re´aliser une
carte comple`te.
Toutes les hypothe`ses de´veloppe´es dans cette e´tude me´ritent d’eˆtre teste´es a` l’aide, par
exemple, de la spectroscopie dans le proche IR, qui permettrait, a` ces re´solutions, de mettre en
e´vidence les re´gions dans lesquelles l’activite´ stellaire domine (en cherchant les teˆtes de bandes
de CO par exemple, pre´sentes en bande K). En bande K, en re´servant les observations a` des
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nuits d’excellente qualite´, ce pari semble tangible. Ceci semble toutefois irre´alisable en bande L,
compte-tenu des difficulte´s rencontre´es en imagerie pour extraire un signal.
1.2.5 Observations d’autres ULIRGs avec NaCo
NaCo est le premier instrument d’OA permettant de s’attaquer a` des objets aussi faible que
les ULIRGs, graˆce notamment a` son ASO IR, sans avoir recours a` une e´toile laser. L’ave`nement
de celle-ci sur NaCo dans les prochains mois permettra suˆrement de s’attaquer a` de nombreux
objets de se type encore plus faibles.
Malgre´ tout, dans le cadre du temps garanti, nous avons essaye´ de pointer d’autres objets
de ce type, les plus brillants observables depuis le VLT. Ces sources n’ont pour l’instant pas fait
l’objet d’une e´tude approfondie et nous ne pre´sentons dans les lignes suivantes que les images
qui ont e´te´ acquises ainsi que quelques re´sultats pre´liminaires.
Observations de Mrk 1014
Markarian 1014 a e´te´ de´couvert dans le releve´ des sources a` exce`s UV de l’Observatoire
Byurakan Markarian (1977) et a alors e´te´ identifie´ comme appartenant a` la classe des Quasars
proches. Toutefois, de`s sa de´couverte, des raies larges (>4000 km.s−1), caracte´ristiques d’une
Seyfert I, y ont e´te´ misent en e´vidence.
Cet objet posse`de une luminosite´ dans l’IR supe´rieure a` 1012L, ce qui lui vaut ge´ne´ralement
d’eˆtre classifie´ dans la cate´gorie des ULIRGs tie`des (Sanders et al. 1988b), dont il est l’un des
membres les plus lumineux. Avec un redshift de 0.163, il est plus e´loigne´ de nous qu’Arp 220,
mais on y de´tecte la pre´sence d’une e´norme quantite´ de gaz mole´culaire (Sanders et al. 1988a).
A` ce titre, il est en ge´ne´ral conside´re´ comme un objet phare dans l’e´tude des relation entre
les quasars et la formation d’e´toiles dans leur galaxie hoˆte. La pre´sence d’une double queue de
mare´e observe´e dans le visible (MacKenty & Stockton 1984) semble indiquer une fusion re´cente
de cette galaxie avec un compagnion.
Les observations de Rigopoulou et al. (1999) semblent montrer que son activite´ est entie`rement
domine´e par le NAG, car aucune trace d’e´mission de PAH, caracte´ristiques des galaxies a` flambe´e
d’e´toiles, n’y est de´tecte´e. De plus, son spectre est domine´ par un continuum d’allure typique
pour les NAG. Conside´rant que le rapport entre le continuum et l’e´mission dans la bande des
PAH a` 7µm est infe´rieur a` 25%, Genzel et al. (1998) et Tran et al. (2001) place une valeur
supe´rieure a` 25% de l’activite´ induite par les flambe´es d’e´toiles. De plus, les rapports de raies
de hautes excitation mis en e´vidence sur les spectres ISO de Sturm et al. (2002) sont cohe´rents
avec ce qui est typiquement trouve´ dans les NAG. Enfin, les re´centes observations de Boller et al.
(2002) avec XMM-Newton semblent abonder dans ce sens avec un spectre en loi de puissance
typique d’indice 2.2.
Dernie`rement, les premie`res observations spectroscopiques avec le Te´lescope Spitzer de Armus et al.
(2004) semblent indiquer que plus de 80% du flux ionisant dans cet objet provient d’un noyau
actif. De plus, la de´tection, pour la premie`re fois, d’e´mission de PAH dans cet objet, gra`ce a` ces
observations a` haute re´solution angulaire, leur permet de conclure sur la pre´sence hypothe´tique
d’un anneau de flambe´e d’e´toiles entourant le noyau de Seyfert I.
Avec sa magnitude visible proche de 16, Mrk 1014 est encore une fois une cible de choix
pour l’ASO IR de NaCo. Malgre´ tout, sa magnitude K a` la limite des possibilite´ de cet ASO
rendent ces observations assez techniques. Une se´rie de 20 images en bande L′ de cet objet a e´te´
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acquise dans la nuit du 19 Novembre 2002 avec NaCo, repre´sentant un temps total d’exposition
de 400 s. Le seeing e´tait plutoˆt bon (entre 0.55 et 0.75′′) et la masse d’air e´tait de 1.15. Le Strehl
obtenu est correct : 0.24 @ 2.2µm soit 0.57 en bande L′. La se´rie d’images a e´te´ traite´e comme
de´crit pre´ce´demment et recentre´e avec les deux me´thodes (CC et MV). Les images finales sont
propose´es dans la figure 1.14.
Comme on peut le voir, une des images de la se´rie a e´te´ me´diocrement recentre´e par la
me´thode CC, ce qui induit l’apparition de la source faible au Sud Ouest, absente de l’image
moyenne tire´e de la se´rie recentre´e avec la me´thode MV. Plus qu’un re´el gain en performance,
on met ici en e´vidence la robustesse de notre nouvelle me´thode de recentrage.
Aucune image d’e´toile de calibration de bonne qualite´ n’a pu eˆtre obtenue durant les obser-
vations et la photome´trie a e´te´ calibre´e en utilisant le point ze´ro de la came´ra estime´ durant la
nuit suivante. Nous ne pouvons revendiquer une pre´cision meilleure que 10% sur nos mesures
photome´triques. Ces images constitues toutefois, a` notre connaissance, les premie`res images en
bande L′ de cet objet et il nous semblait inte´ressant d’obtenir une information photome´trique.
Ces mesures sont pre´sente´es dans le tableau 1.2.5.
Source Ouv 2.2µm L′ Ks-L′
Mkn 1014 0.5′′ 12.25 10.94 1.31
0.13′′ - 12.10 -
0.20′′ - 11.63 -
0.27′′ - 11.23 -
0.40′′ - 10.98 -
Tab. 1.3 – Magnitudes mesure´es des diffe´rentes re´gions du coeur de Mkr 1014 en bande L′ et
pour diffe´rents rayons d’ouverture et magnitude mesure´e a` 2.2µm par Scoville et al. (2000).
Les re´sultats obtenus a` l’aide de cette seule image sont plutoˆt limite´s. On note toutefois que
l’image a` 3.5µm est entie`rement domine´e par la source centrale et que la galaxie spirale hoˆte
n’est pas de´tecte´e. La couleur K-L′ estime´e est plutoˆt compatible avec les couleurs standards
attendues pour des Quasars.
Malgre´ tout, notre image en L′ montre une e´longation Est-Ouest de la source centrale, ce
qui pourrait traduire, comme dans le cas d’Arp 220, la pre´sence d’un disque autour du noyau
de Seyfert. D’autres observations de cette galaxie avec NaCo sont ne´cessaires pour tirer de plus
amples conclusions et le Strehl obtenu, comme dans le cas d’Arp 220 est plutoˆt encourageant.
Observations de LEDA 89129
Peu d’informations sont disponibles sur LEDA 89129 (ou IRAS F20445-6218). En effet, la
base de donne´e extra-galactique de la NASA (NED) ne la cre´dite que de 8 re´fe´rences, dont la
moitie´ sont des mesures de coordonne´es et de distance.
Tre`s e´loigne´e, cette galaxie posse`de un redshift de 0.107 Staveley-Smith et al. (1992) pour
une magnitude V supe´rieure a` 17, trop faible pour eˆtre asservie avec l’ASO visible de NaCo. La`
encore, l’ASO IR sera donc pre´fe´re´.
Elle est aussi assez peu e´tendue (du fait de sa distance) son e´mission totale tenant sur un
diame`tre d’a` peine 20′′.
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Fig. 1.14 – Images finales de Mkn 1014 obtenue en bande L′ avec NaCo. A` gauche, images
recentre´es avec la me´thode CC et a` droite, images recentre´es avec la me´thode MV.
Cette galaxie ULIRG a e´te´ de´couverte gra`ce aux observations IRAS dans l’IR moyen. Elle a
e´te´ e´tudie´e au milieu de larges e´chantillons de galaxies IR et peu d’images ont e´te´ publie´es. C’est
une source 2MASS et on trouvera une image a` 2.2µm tire´e de ce catalogue dans NED, en tre`s
bon accord avec nos images. Une autre image en bande K est propose´e par Rigopoulou et al.
(1999). Elle est cre´dite´e par ces derniers d’une magnitude totale en bande K de 12.54, ce qui est
a` la limite des possibilite´s de l’analyseur IR de NaCo.
Des images en bande H et en bande J ont e´te´ acquises en Juin 2003 avec NaCo. L’asservis-
sement sur ce genre de source est un vrai de´fi et le fond IR sur l’ASO a du eˆtre re´actualise´ de
nombreuses fois lors des observations. Le Strehl moyen pendant les observations ne de´passe pas
5% a` 2.2µm, ce qui est plutoˆt faible et ne permet pas de pre´tendre a` des images a` la limite de
diffraction.
La masse d’air e´tait d’environ 1.3 pendant les observations et le seeing plutoˆt bon (entre 0.5
et 0.8′′). Des se´ries de 12 images de 300 s ont e´te´ acquises dans chaque bande, traite´es avec les
outils de´crits pre´ce´demment et moyenne´es. Les images finales sont pre´sente´es dans la figure 1.15
ainsi qu’une carte de la couleur H-Ks.
Le premier re´sultat qui ressort de ces images est la claire e´longation sud-est de la source
principale (la source nord) qui est probablement la trace d’une interaction entre deux galaxies.
C’est en tout cas ce qui e´tait de´ja` soupsonne´ par Rigopoulou et al. (1999). La carte de couleur
indique que la source centrale, non re´solue est plus bleue que son environnement, mais cet
indice est bien maigre pour permettre une discrimination entre activite´ de type flambe´e d’e´toiles
et pre´sence d’un NAG. On note toutefois que Tran et al. (2001), a` partir d’observation ISO
attribuait la majeure partie de son activite´ a` des flambe´es d’e´toiles. Une analyse plus approfondie
est rendue difficile par la diffe´rence de re´solution et de sensibilite´ des 2 images.
Concernant la source Sud Ouest, il est difficile de confirmer qu’il s’agit d’un troisie`me objet
en interaction avec la source principale. L’image en bande H semble indiquer un prolongement
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Fig. 1.15 – Images de LEDA 89129 obtenue avec NaCo en bande H (a` gauche) et en bande
Ks (au centre) et carte de couleur H-Ks (a` droite). Le rouge correspond a` un indice de couleur
variant entre 0.9 et 1.0, le bleu a` un indice variant entre 1.2 et 1.5 et le blanc a` un indice supe´rieur
a` 1.6.
de l’e´mission dans l’axe de´finit par les deux sources, mais d’un autre coˆte´, cette source appa-
rait franchement de´cale´e sur l’image de Rigopoulou et al. (1999). Nous estimons ce de´calage a`
plusieurs ′′(elle se trouve a` environ 4′′Sud sur l’image de 1999 et a` environ la meˆme distance
mais a` l’Ouest sur nos images), ce qui est relativement grand pour une e´toile, si on conside`re
que les observations de Rigopoulou et al. (1999) ont moins de 10 ans, mais pas comple`tement
impossible, si on conside`re une e´toile a` fort mouvement propre. L’autre explication pourrait
provenir d’une mauvaise orientation de l’image de 1999, l’orientation de notre image ayant e´te´
ve´rifie´e.
Conclusions sur l’observation d’ULIRGs avec NaCo
Ces observations d’ULIRG sont une premie`re avec un syste`me d’OA asservi sur ces objets
et constitue une performance technique qui valide les possibilite´s limites de l’ASO IR de NaCo.
Malgre´ tout, cette e´tude reste limite´e a` la morphologie, compte-tenu du faible nombre d’images
et d’objets accessibles. La spectroscopie sur ces objets, qui nous permettrai de creuser un peu
plus l’interpre´tation semble pour le moment irre´aliste compte-tenu de leur faible e´clat.
L’ave`nement de l’e´toile laser sur NaCo et sur d’autres syste`mes d’OA permettra d’ouvrir un
nouveau champ d’exploration a` ces syste`mes, celui des objets extreˆmement faibles. Rappelons
que l’OA permet outre le gain en re´solution, une meilleure concentration de l’e´nergie et donc
une meilleure sensibilite´ et des donne´es avec un te´lescope de grand diame`tre sont indispensables
pour percer les myste`res de ces objets distants.
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Chapitre 2
De´convolution d’images - e´tude de
NGC 1068
Apre`s le recentrage, la de´convolution est une e´tape essentielle du traitement d’image. Avant
de de´crire les principes ge´ne´raux de la de´convolution et de la me´thode MISTRAL en particulier,
il me semble important de consacrer quelques lignes a` la justification de l’inte´reˆt d’une telle
technique, ayant rec¸u quelques commentaires sceptiques1 sur son utilite´. Je le de´montre ensuite
expe´rimentalement sur l’imagerie de NGC 1068 et utilise ces re´sultats dans une e´tude de cet objet
en deuxie`me partie de chapitre. Les me´thodes de de´convolution traite´es ici sont relativement
classiques aujourd’hui et on en trouvera des descriptions bien plus exhaustives dans les the`ses
de J.-P. Ve´ran (1997) et de T. Fusco (2000). Une description de principe m’a semble´ toutefois
ne´cessaire a` une bonne compre´hension des lignes qui suivent.
Inte´reˆt de la de´convolution d’images
Ayant recentre´ pre´cise´ment et moyenne´ notre se´rie d’images courte pose, nous disposons
d’une image longue pose de notre objet, sans alte´ration de re´solution. Pour acce´der a` l’objet, il
nous faut maintenant inverser l’e´quation de convolution de´crivant la formation d’image, que je
rappelle ici :
I(~α) = (O ∗H)(~α) +N(~α) (2.1)
ou` N(~α) repre´sente le bruit de mesure et H(~α) la FEP de l’instrument. On parle alors de
de´convolution, qui rentre dans la cate´gorie des proble`mes inverses mal pose´s, a` cause de la
pre´sence du bruit et du caracte`re passe-bas de H.
Rappelons que le but de l’OA est d’augmenter le contraste des images. En effet, nous avons
vu que dans le cas de la courte pose non corrige´e, en pre´sence de turbulence, l’information n’e´tait
pas perdue mais son contraste e´tait dramatiquement atte´nue´ pour les fre´quences supe´rieures a`
r0/λ (cas des tavelures). Le te´lescope joue un roˆle similaire, en atte´nuant le contraste, certes de
fac¸on moins brutale que la turbulence, mais l’annule au-dela` de D/λ. Dans le cas de l’imagerie
longue pose non corrige´e, l’effet de la turbulence est une perte en re´solution, par moyennage
d’intensite´. Dans le cas de l’imagerie longue pose avec OA, la correction partielle en temps re´el
permet de re´tablir une partie du contraste en tendant vers la FEP du te´lescope. On a donc
une FEP proche de la FEP du te´lescope hors atmosphe`re a` laquelle s’ajoute une composante
1de scientifiques ayant pre´fe´re´s garder l’anonymat
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re´siduelle sous forme de halo (de largeur λ/r0) moyenne des tavelures re´siduelles et dont la
hauteur par rapport au pic central de´pend du taux de correction.
L’inversion de l’e´quation 2.1 n’a donc pas pour but premier d’augmenter la re´solution des
images. Cette dernie`re est fixe´e par la taille du te´lescope et aucune information au-dela` de sa
fre´quence de coupure n’est pre´sente dans l’image. De´convoluer c’est avant tout augmenter le
contraste de l’image, c’est a` dire obtenir l’information qu’on aurait eut si la FEP du te´lescope
e´tait une fonction porte, ou encore restaurer l’intensite´ contenue dans chaque fre´quence spatiale
de l’objet jusqu’a` la fre´quence de coupure du te´lescope. Ne´anmoins, il faut noter qu’avec des
a priori informatifs adapte´s, il est possible d’obtenir un objet restaure´ avec une extrapolation
spectrale par rapport a` l’image. Cette restauration en rendue d’autant plus facile que le halo est
faible, c’est a` dire que les fre´quences interme´diaires sont moins atte´nue´es.
Tout comme l’OA est une machine a` contraste, la de´convolution permet de l’accroˆıtre et
ces deux techniques sont indissociables, la correction apporte´e par la premie`re facilitant les
estimations de la seconde.
De nombreux travaux traitent de la de´convolution et elle est applique´e a` l’imagerie a` toutes
les longueurs d’onde, de la radio aux rayons X, ou` la FEP posse`de en ge´ne´ral une forme tre`s
complexe a` cause des techniques de de´tection particulie`res, et meˆme a` la spectroscopie.
De plus, tous les domaines de l’astrophysique peuvent et en ont profite´. On citera ici l’imagerie
des corps du syste`me solaire, des disques stellaires, des couples et des amas d’e´toiles, des galaxies
et des amas de galaxies et des objets distants (quasars, galaxies lointaines).
L’e´tude des NAG ne peut alors qu’en be´ne´ficier. La de´convolution augmente le contraste
des images, elle permet donc de mettre en e´vidence des de´tails fins, de se´parer des sources qui
semblaient meˆle´es, et surtout, de re-concentrer l’e´nergie de la source centrale afin de mieux
mettre en e´vidence les structures de son environnement proche.
Comme nous l’avons vu en introduction, la BLR des NAG les plus proches n’est pas com-
ple`tement hors de porte´e et la de´convolution pourrait nous permettre de pousser les limites de
re´solution pour l’atteindre. La de´tection de l’hypothe´tique tore de poussie`re ne´cessite un tre`s
bon contraste, pre`s de la source centrale ; la mise en e´vidence de structures filamentaires dans
la NLR be´ne´ficierait aussi d’un tre`s bon contraste. Les NAG e´tant des objets tre`s structure´s,
les be´ne´fices d’une telle technique apparaissent donc certains, a` toutes les e´chelles, et il semble
donc inte´ressant de se pencher un peu plus sur une me´thode de de´convolution adapte´e aux
observations astronomiques dans l’IR. Il existe a` ma connaissance une me´thode de de´convolution
particulie`rement adapte´e a` l’e´tude des NAG (Sa´nchez Portal 1999) qui se base sur des a priori
morphologiques tre`s pre´cis. L’approche de´veloppe´e dans ces lignes est beaucoup plus ge´ne´rale et
vise a` permettre la de´couverte de nouvelles structures pour laquelle l’utilisation d’a priori trop
pre´cis n’est pas adapte´e.
2.1 Principes de de´convolution
Les me´thodes de traitement et de restauration d’images naissent de mode`les de donne´es
qui contiennent en ge´ne´ral deux inconnues, l’objet d’inte´reˆt et le bruit. C’est la pre´sence de ce
dernier qui ge`ne l’inversion et il existe deux grands types de me´thodes pour la re´soudre.
Les me´thodes de type MC d’un cote´, dont un exemple est donne´ dans l’introduction pour
le calcul de la commande d’un syste`me d’OA. Ce sont des approches de´terministes, c’est a` dire
qu’on va chercher a` minimiser le carre´ de l’erreur entre les donne´es et le mode`le. L’influence
du bruit, dans le cas de l’OA, e´tant prise en compte par controˆle de dimension, c’est-a`-dire par
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limitation de la base de travail.
D’un autre coˆte´, on trouve les me´thodes probabilistes qui se basent sur la statistique du bruit
dans les donne´es. On traitera de ce type de me´thodes dans ce recueil.
De cette approche probabiliste du mode`le de donne´es, on de´rive un crite`re (carre´ de l’erreur
dans le cas MC) d’attache aux donne´es a` minimiser. La pre´sence du bruit entraˆıne l’obten-
tion d’une mauvaise solution (i.e. d’un minimum non satisfaisant) et on est souvent amene´ a`
re´gulariser, c’est a` dire a` ajouter un terme au crite`re contenant des a priori sur l’objet. La` encore,
ce terme de re´gularisation peut eˆtre construit par une approche de´terministe, en introduisant
une fonctionnelle de l’objet, ou une approche probabiliste en introduisant une loi de probabilite´
sur l’objet.
On minimise ensuite ce crite`re a` l’aide d’algorithmes classiques de type gradients conjugue´es.
Cette minimisation est bien entendue facilite´e dans le cas d’un crite`re convexe (c’est a` dire ne
posse´dant qu’un seul minimum). Si cette condition n’est pas assure´e, la minimisation est plus
difficile, et on a souvent recours a` d’autres algorithmes de minimisation de type recuit simule´.
2.1.1 Me´thodes classiques en astronomie
On s’inte´resse dans un premier temps au terme d’attache aux donne´es. Les me´thodes de type
probabiliste se basent sur une mode´lisation du bruit. La me´thode standard, dans un premier
temps, est l’approche de type MV, de´veloppe´e au chapitre 1 dans le cas du recentrage. Dans ce
cas, e´crit la probabilite´ de l’image connaissant l’objet et on cherche a` maximiser ce crite`re vis a`
vis de l’objet :
OˆMV (x) = argmaxOP
(
I(x);O(x)
)
ce qui est e´quivalent a` minimiser l’anti-logarithme de cette probabilite´ qu’on notera J :
JMV
(
O(x)
)
= − ln[P
(
I(x);O(x)
)
]
Dans tous les cas, on minimise une fonction de l’objet qui est caracte´rise´e par une carte de
pixels. On a donc autant de parame`tres de minimisation que de pixels dans l’image.
La premie`re me´thode de de´convolution en astronomie, de´veloppe´e par Lucy (1974), se basait
sur ce type d’approche, dans le cas d’un mode`le poissonien du bruit. Dans ce cas, on peut
de´montrer que le crite`re a` minimiser prend la forme suivante :
J poissMV
(
O(x)
)
=
∑
x
(H ∗O)(x) − I(x) ln(H ∗O)(x)
La minimisation de ce crite`re, re´alise´ par l’algorithme de Lucy Richardson, a tendance a`
amplifier le bruit, comme un simple filtre inverse. Cette amplification aura lieu dans les hautes
fre´quences, la` ou` la FTO est proche de 0, le bruit e´tant de plus dominant dans l’image a` ces
fre´quences. L’intensite´ contenue dans les hautes fre´quences de l’objet estime´e peut donc prendre
des valeurs tre`s e´leve´es.
Pour re´duire cet effet, la minimisation est arreˆte´e avant convergence a` l’aide d’un crite`re plus
ou moins arbitraire (souvent le nombre d’ite´rations est fixe´e par des conside´rations esthe´tiques
sur le re´sultat), ce qui n’est clairement pas optimal.
Comme nous l’avons dit en introduction de ce chapitre, une fac¸on plus rigoureuse de pallier
cette difficulte´ est d’introduire une approche baye´sienne du proble`me (Idier 2001). Dans ce cadre,
l’inversion de l’e´quation 2.1 est faite en maximisant la loi de probabilite´ a posteriori de l’objet
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connaissant l’image, c’est a` dire qu’on estime au sens du maximum a posteriori (MAP) l’objet
connaissant l’image :
OˆMAP (x) = argmaxOP
(
O(x); I(x)
)
(2.2)
La re`gle de Bayes2 :
P
(
O(x); I(x)
)
=
P
(
I(x);O(x)
)
× P
(
O(x)
)
P
(
I(x)
)
permet d’introduire l’a priori sur l’objet P
(
O(x)
)
. La constance de la probabilite´ de l’image
P
(
I(x)
)
vis a` vis de l’objet et l’utilisation de l’anti-logarithme nous donne le crite`re suivant a`
minimiser :
JMAP
(
O(x)
)
= JMV
(
O(x)
)
+ Jprior
(
O(x)
)
= − ln
[
P
(
I(x);O(x)
)]
− ln
[
P
(
O(x)
)]
ou` Jprior
(
O(x)
)
= − ln
[
P
(
O(x)
)]
est le terme de re´gularisation.
2.1.2 Re´gularisation sur l’objet
La FTO e´tant basse pour les hautes fre´quences, la minimisation directe du terme MV a
tendance a mettre l’e´nergie contenue dans le bruit dans ces dernie`res. On va donc ajouter un
terme d’a priori sur le spectre de l’objet pour permettant d’empeˆcher cette amplification du
bruit. C’est ce que la re´gularisation de type quadratique, notamment, nous permet de faire.
Re´gularisation quadratique
Sous hypothe`se d’objet gaussien et en conside´rant que la diffe´rence entre ce dernier et sa
moyenne Om(x) est stationnaire, on peut de´finir le crite`re suivant :
JL2
(
O(x)
)
=
1
2
∑
f
|O˜(f)− O˜m(f)|
SO(f)
ou` le˜repre´sente la TF et SO, la densite´ spectrale de puissance de l’objet.
L’avantage de cette me´thode de re´gularisation probabiliste re´side dans la possibilite´ de re´gler
de manie`re non supervise´e les hyperparame`tres. L’estime´ de l’objet est obtenue a` convergence,
sans crite`re d’arreˆt. C’est une re´gularisation quadratique en l’objet, souvent appele´e de type L2.
La DSP de l’objet peut eˆtre mode´lise´e avec peu de parame`tres (Conan et al. 1998) :
SO(f) =
K
1 + (f/f0)p
(2.3)
ou` f0 est inversement proportionnelle a` l’e´tendue spatiale de l’objet et p caracte´rise la douceur
de l’objet et vaut typiquement entre 1 et 4. Ceci reste approximatif et une me´thode base´e sur
une approche MV pour estimer les parame`tres exacts de ce mode`le a` partir de l’image et de la
FEP sera de´crite dans la section suivante.
Malgre´ tout, avec une telle mode´lisation, on a du mal a` rendre compte de sursauts d’intensite´
pixel a` pixel, qui pourraient se trouver dans l’objet (cas des objets a` bord francs, des plane`tes par
exemple). Ceci peut se produire dans le cas de certaines observations de NAG, si la source centrale
est vraiment beaucoup plus puissante que son environnement. On verrait ainsi apparaˆıtre des
2d’ou` le nom de l’approche
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anneaux concentriques, caracte´ristiques d’un effet de coupure des hautes fre´quences spatiales
(anneaux de Gibbs), tout comme dans le cas sans re´gularisation, mais de moindre ampleur.
Enfin, on ajoute souvent un parame`tre supple´mentaire, en facteur de ce terme de re´gularisation
afin d’ajuster finement le poids de la re´gularisation, en fonction des erreurs qui peuvent eˆtre com-
mises lors de l’estimation des diffe´rents parame`tres sur l’image (bruit, parame`tres de SO), si bien
que le crite`re a` minimiser s’e´crit sous la forme :
JMAP
(
O(x)
)
= JMV
(
O(x)
)
+ µ× JL2
(
O(x)
)
ou` µ est le parame`tre d’ajustement restant appele´ hyperparame`tre.
Re´gularisation quadratique-line´aire
Pour pallier ces difficulte´s dans le cas d’objet a` forts sauts d’intensite´, on introduit un autre
type de re´gularisation. En effet, un objet peut eˆtre doux localement, mais avoir des sursauts
d’intensite´ sur ses bords (cas des plane`tes), mais peut aussi avoir des bords doux et des sur-
sauts locaux d’intensite´ (cas des NAG). On va donc vouloir incorporer une connaissance sur le
gradient local de notre objet pour re´gulariser la minimisation. Cette me´thode pe´naliserait for-
tement les faibles gradients d’intensite´ entre pixels (dus au bruit) et permettrait la restauration
des forts gradients. C’est le principe de la re´gularisation L1-L2 introduite par Green (1990) et
Brette & Idier (1996) et ge´ne´ralise´e au cas isotrope par Mugnier et al. (2001) qui se pre´sente
sous la forme suivante Mugnier et al. (2004) :
JL1L2
(
O(x)
)
= µ
∑
x
[∆O(x)
δ
− ln(1 +
∆O(x)
δ
)
]
ou` ∆O(x) est le gradient de l’objet par rapport a` la dimension spatiale.
En effet, dans cette expression, si ∆O(x) est petit (faible gradient dans l’image), le second
terme domine et son de´veloppement a` l’ordre 2 en fait un crite`re quadratique qui pe´nalise donc
fortement les gradients d’intensite´, tendant a` rendre l’objet lisse3. Si par contre ∆O(x) est grand,
cette expression tend vers une norme line´aire qui permet de restaurer les forts contrastes pixel
a` pixel. Le passage entre les deux re´gimes pouvant eˆtre ajuste´ a` l’aide du parame`tre δ. Le
parame`tre µ est aussi un parame`tre a` ajuster, comme celui pre´sent dans l’expression du terme
de re´gularisation de type L2.
Bien entendu, cette me´thode de re´gularisation de´terministe n’a pas que des avantages, et
l’inconve´nient majeur est le re´glage ne´cessaire des deux hyperparame`tres µ et δ. Par analogie
avec la re´gularisation quadratique, une valeur approche´e de µ est l’inverse du carre´ du nombre de
photon dans l’image et δ est bien approxime´ par l’e´cart-type du gradient nume´rique de l’image.
Malgre´ tout, le meilleur re´sultat sera obtenu en ajustant finement ces hyper-parame`tres afin
d’e´viter l’amplification du bruit et les effets de Gibbs d’une part (sous-re´gularisation, µ trop
faible) et de lissage d’autre part (sur-re´gularisation, µ trop grand).
Contrainte de positivite´
L’objet est caracte´rise´ par une distribution d’intensite´, il est donc a` valeurs positives. L’in-
troduction de cette information supple´mentaire doit permettre en the´orie de faciliter la minimi-
sation.
Plusieurs me´thodes permettent d’introduire cette contrainte, on citera ici :
3son de´veloppement au premier ordre en fait une constante
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– La me´thode dite de re-parame´trisation : on conside`re par exemple que l’objet est un carre´,
O(x) = a2(x) (Biraud 1969; Thie´baut & Conan 1995)
– La me´thode dite de projection : on projette la solution dans (R+)N lors de la minimisation
– L’utilisation d’a priori de type entropique : en empeˆchant l’apparition de points ne´gatifs
dans l’image (crite`re infini).
2.1.3 MISTRAL
En astronomie IR, comme nous l’avons vu au chapitre 1, nous sommes en pre´sence d’un bruit
mixte, somme d’un bruit de de´tecteur, conside´re´ gaussien, et d’un bruit de photon, poissonien.
Dans ce meˆme chapitre, nous avons de´montre´ que dans ce cas, la distribution mixte pouvait
eˆtre bien approxime´e par une distribution gaussienne non stationnaire, ayant globalement un
nombre de photon par pixel suffisamment e´leve´.
Cas de la de´convolution classique
L’algorithme MISTRAL (pour Myopic Iterative STep-preserving ALgorithm) (Mugnier et al.
2004) est construit sur ce principe. Dans ce contexte, le terme d’attache aux donne´es s’e´crit sous
la forme suivante :
J gaussMV (O(x)) =
1
σ2(x)
∑
x
|I(x)− (H ∗O)(x)|2
similaire a` celle qui a e´te´ de´rive´ dans le cas du recentrage.
Si on conside`re dans un premier temps que la FEP durant les observations est parfaitement
connue, on obtient la version dite classique de MISTRAL, qui consiste en la minimisation du
crite`re suivant :
J (0(x)) =
1
σ2(x)
∑
x
|I(x)− (H ∗O)(x)|2 + Jprior(O(x))
ou` O(x) est soumis a` une contrainte de positivite´ et Jprior(0(x)) est un terme de re´gularisation
qui peut eˆtre soit de type L2, soit de type L1-L2. Le crite`re est minimise´ soit par un algorithme
de descente, base´ sur un algorithme de´veloppe´ au Laboratoire des Signaux et Syste`mes (L2S) par
le Groupe Proble`mes Inverse de type gradients conjugue´s (Groupe ProblA˜¨mes Inverses 1997),
soit par un algorithme de type BFGS sous contraintes de´veloppe´ par E´ric Thie´baut.
Cas de la de´convolution myope
En pratique, la FEP n’est pas connue avec exactitude, et l’erreur introduite se propageant
dans la de´convolution peut avoir des effets de´vastateurs sur son re´sultat. Tout comme pour le re-
centrage, dans le cas d’une re´fe´rence bruite´e, on a cherche´ a` estimer conjointement les parame`tres
de de´calage et l’image de re´fe´rence, on peut dans le proble`me de la de´convolution chercher a` esti-
mer conjointement la FEP vraie et l’objet. C’est le principe de la de´convolution aveugle, propose´e
par de nombreux auteurs (Ayers & Dainty 1988; Lane 1992; Thie´baut & Conan 1995). L’in-
conve´nient de ces me´thodes est d’introduire une quantite´ non ne´gligeable d’inconnues (la carte
d’intensite´ repre´sentant la FEP) sans pour autant ajouter au crite`re un terme de re´gularisation
adapte´e.
En suivant toujours l’approche Baye´sienne de´veloppe´e pre´ce´demment, on peut introduire un
troisie`me terme de re´gularisation :
P(O,H; I) =
P(I;O,H) × P(O)× P(H)
P(I)
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sur la FEP. C’est le principe de la de´convolution myope (Conan et al. 1998; Fusco et al. 2000),
une des spe´cificite´s de l’algorithme MISTRAL. Par analogie avec le terme de´rive´ pour la re´gularisation
sur l’objet dans le cas quadratique, sous hypothe`se gaussienne, le terme de re´gularisation sur la
FEP peut s’e´crire :
JFEP
(
H(x)
)
=
1
2
∑
f
|H˜(f)− H˜m(f)|
2
SH(f)
ou` Hm est la FEP moyenne et SH la DSP de la FEP. Toutes deux doivent eˆtre estime´s sur
les donne´es. Il existe deux types de me´thodes pour ce faire. La premie`re est expe´rimentale, et
consiste en l’acquisition de se´ries d’images d’une e´toile de re´fe´rence, de luminosite´ comparable a`
celle de l’objet avant et apre`s les observations scientifiques. En moyennant les images, on obtient
la FEP moyenne et on peut estimer son spectre sur les se´ries d’images.
Une autre me´thode d’estimation, base´e sur les donne´es d’ASO pendant les observations est
de´crite au chapitre 3.
2.2 Application a` l’imagerie de NGC 1068
Des se´ries de 40 images de la galaxie active typique NGC 1068 ont e´te´ acquises dans trois
filtres diffe´rents (bande Ks 2.2µm, L′ 3.8µm et M 4.5µm) avec NaCo pendant la premie`re nuit
de temps garantit, en Novembre 2002. Des se´ries de 20 images d’une e´toile de calibration ont
e´te´ enregistre´es avant et apre`s les acquisitions sur la galaxie. Cette galaxie est bien connue, et
les caracte´ristiques de l’e´toile correctement choisies ont permis d’atteindre le meˆme niveau de
Strehl que pendant les observations de la galaxie, comme le montre le tableau 2.2.2.
Chaque image de chaque se´rie est ensuite traite´e par le protocole standard expose´ dans le
chapitre 1 et recentre´e en utilisant la me´thode de´crite dans le meˆme chapitre. On obtient 3
images moyennes de l’objet et de l’e´toile (une pour chaque bande) pre´sente´e dans les figures
2.1, 2.2 et 2.3, avec une e´chelle logarithmique. Celles-ci sont repre´sente´es avec une image de
la se´rie e´le´mentaire pour montrer le gain apporte´ par les me´thodes de traitement et le type de
RSB avec lequel on travaille initialement.
On posse`de donc une estime´e (plutoˆt bonne) de la FEP et on veut de´convoluer notre image.
La premie`re e´tape est de re´aliser une de´convolution quadratique, ne ne´cessitant aucun re´glage
de parame`tres, si ce n’est le poids de la re´gularisation.
2.2.1 De´termination du spectre spatial de l’objet
Comme nous l’avons vu dans la section pre´ce´dente, utiliser une re´gularisation quadratique
de la de´convolution ne´cessite la connaissance du spectre spatial de l’objet. Une me´thode de type
MV, (Mugnier & Velluet 2002), fonde´ sur le travaux de the`se d’Amandine Blanc (Blanc 2002;
Blanc et al. 2003a) permet d’estimer cette DSP. J’en rappelle ici le principe.
Principe de la me´thode
En revenant a` l’e´quation 2.2, ou` o˜m = E[o˜], le spectre de l’objet peut-eˆtre mode´lise´ simple-
ment sous la forme suivante. Cette expression a le double avantage de posse´der peu de parame`tres
et de permettre de reproduire le spectre d’objets tre`s diffe´rents. Le spectre de l’image est lui
e´gal au produit du spectre de l’objet par le module carre´ de la FTO (|H˜(f)|2) plus du bruit :
SI(f) = SO(f)× |H˜(f)|
2 + σ2N
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Fig. 2.1 – Image en bande Ks de NGC 1068. a) une image e´le´mentaire de la se´rie traite´e. b)
moyenne des images de la se´rie recentre´es avec l’algorithme MV. c) et d) idem pour l’e´toile de
re´fe´rence. e) Ajustement du spectre de l’image par le mode`le parame´trique de SO. f) FTO me-
sure´e sur l’image de l’e´toile (trait pointille´) et DSP estime´e de l’objet (trait plein) pre´alablement
renormalise´e.
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Fig. 2.2 – Image en bande Lp de NGC 1068. a) une image e´le´mentaire de la se´rie traite´e. b)
moyenne des images de la se´rie recentre´es avec l’algorithme MV. c) et d) idem pour l’e´toile de
re´fe´rence. e) Ajustement du spectre de l’image par le mode`le parame´trique de SO. f) FTO me-
sure´e sur l’image de l’e´toile (trait plein) et DSP estime´e de l’objet (trait pointille´) pre´alablement
renormalise´e. 81
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Fig. 2.3 – Image en bande M de NGC 1068. a) une image e´le´mentaire de la se´rie traite´e. b)
moyenne des images de la se´rie recentre´es avec l’algorithme MV. c) et d) idem pour l’e´toile de
re´fe´rence. e) Ajustement du spectre de l’image par le mode`le parame´trique de SO. f) FTO me-
sure´e sur l’image de l’e´toile (trait plein) et DSP estime´e de l’objet (trait pointille´) pre´alablement
renormalise´e. 82
2 De´convolution d’images - e´tude de NGC 1068
en approximant le bruit comme gaussien stationnaire de variance σ2N . Moyennant la connaissance
de la FEP, donc de la FTO, on peut inverser cette e´quation, de la meˆme fac¸on qu’on l’a fait
pour la de´convolution, a` l’aide d’une me´thode de type MV. Ainsi, nous avons 4 parame`tres a`
estimer que l’on notera : Θ = {K, fo, p, σ
2
N}.
Cette approche est similaire a` ce qui a e´te´ de´veloppe´ par Blanc et al. (2003a) au sujet de la
diversite´ de phase, et qui consiste a` inte´grer l’objet hors du proble`me.
En effet, si on conside`re que le bruit est gaussien et que de plus, on fait l’hypothe`se que
l’objet aussi est gaussien (les probabilite´s des valeurs de ces parame`tres suivent des distributions
gaussiennes autour d’un objet moyen) et inde´pendant du bruit, alors l’image est aussi gaussienne,
de moyenne dans le domaine de Fourier I˜m(f) = O˜m(f)×H˜(f) et de variance : |H˜(f)|
2×SO(f)+
σ2N (f). On calcule alors la densite´ de probabilite´ de I en fonction des parame`tres Θ qui n’est
autre que la vraisemblance des donne´es. On peut donc de´river une anti-log-vraisemblance a`
minimiser en fonction des parame`tres inconnus Θ :
J (Θ) =
∑
f
[
log
(
|H˜(f)|2So(f) + σ
2
N
)
+
|I˜(f)− H˜(f)O˜m(f)|
2
|H˜(f)|2SO(f) + σ2N
]
. (2.4)
Tout comme dans le cas de la de´convolution, le gradient de ce crite`re peut eˆtre calcule´
analytiquement ce qui autorise a` minimiser J par une me´thode de type gradient conjugue´.
De plus, il est possible de re´duire le nombre d’inconnues a` 3, en ope´rant le changement de
variable µ = σ2n/K et en cherchant l’ensemble de parame`tres Θ
′ = {K, fo, p, µ} au lieu de
Θ = {K, fo, p, σ
2
n} : si on annule de gradient de J (Θ
′) par rapport a` K on obtient une expression
analytique de l’estime´ de ce dernier, Kˆ, fonction de la valeur courante des 3 autres parame`tres,
ce qui acce´le`re les calculs (voir Blanc 2002 chap.4 p.82).
Application aux images de NGC 1068
On applique donc cette me´thode aux images de NGC 1068 dans les trois bandes, en uti-
lisant comme FEP l’image de l’e´toile correspondante. Les re´sultats sont pre´sente´s au bas des
figure 2.1, 2.2 et (2.3). L’ajustement re´alise´ par l’algorithme de minimisation est pre´sente´ a`
gauche, dans le domaine de Fourier de l’image. Le module carre´ de la TF de I − Im en trait
blanc est compare´ au produit de la DSP objet obtenue multiplie´e par le module carre´ de H˜
en trait pointille´ vert et a` la DSP de l’image en trait pointille´ rouge. La DSP du bruit est
repre´sente´e en pointille´ bleu. L’estimation de SO est pre´sente´ sur la partie droite, compare´e (en
terme fre´quentiel) a` la FTO.
On remarque dans un premier temps, dans les bandes L′ et M, un le´ger sursaut d’intensite´
dans le spectre de l’image au niveau et au-dela` de la fre´quence de coupure du te´lescope comme
on peut le voir sur la figure 2.4 qui montre une comparaison entre la DSPO et la FTO dans ces
deux cas. Une hypothe`se pour expliquer la pre´sence de pic d’intensite´ est peut-eˆtre une le´ge`re
saturation de la source centrale dans ces bandes, ou encore une imparfaite correction de champ
plat.
Ceci a pour effet de surestimer le´ge`rement la valeur du bruit dans ces 2 bandes mais n’affecte
pas l’estimation des parame`tres de la DSP objet. On remarque de plus que l’hypothe`se de
blancheur du bruit est bien respecte´e a` haute fre´quence, ce qui nous permet d’en avoir une
excellente estime´e, meˆme si la valeur obtenue par l’estimation de DSPO est surestime´e.
On remarque enfin que les spectres objet estime´s sont assez diffe´rents entre la bande Ks d’une
part et les bandes L′ et M d’autre part. Dans ces deux dernie`res, le spectre objet est tre`s plat
83
2.2 Application a` l’imagerie de NGC 1068
Fig. 2.4 – Comparaison entre la DSP de l’image (en pointille´s) et la moyenne circulaire de la
FTO (en trait plein) en bande L′ (gauche) et M (droite). La DSP image a e´te´ renormalise´e pour
permettre la comparaison.
(trait pointille´ dans les figure 2.3 et 2.4) alors qu’en bande Ks, un coude est nettement remarque´
juste avant la fre´quence de coupure (trait plein de l’image 2.1). Ceci peut s’expliquer par la
diffe´rence de morphologie des images. On est en pre´sence d’une source centrale tre`s puissante,
re´solue (comme on le verra dans la section suivante) et relativement e´tale´e, pose´e sur un fond
diffus, avec un contraste relativement important. Il n’y a donc pas de source ponctuelle dans
l’image, pas de saut brusque, donc peu de hautes fre´quences. En revanche, en bande L′ et M,
la source centrale est non re´solue, il y a plus de hautes fre´quences dans l’image, le spectre de
l’objet est plus plat.
Cette information pourra eˆtre utile pour l’interpre´tation scientifique des donne´es, notamment
pour la comparaison a` des mode`les, autant que pour la de´convolution.
2.2.2 De´convolution avec MISTRAL
Comme indique´ dans le tableau 2.2.2, les rapports de Strehl obtenus avec l’e´toile et avec
l’objet sont proches, et nous avons donc une relativement bonne estime´e de la FEP. Le spectre des
variations temporelles de cette FEP, estime´ sur les diffe´rentes images de l’e´toile de calibration de
chaque se´rie, est de plus tre`s faible, la correction e´tant reste´e tre`s stable pendant les observations
de l’e´toile. Malheureusement, par manque de temps, je n’ai utilise´ que la version classique de
MISTRAL. Une de´convolution myope aurait suˆrement permis d’ame´liorer encore les re´sultats.
Les 3 images sont de´convolue´es de deux manie`res diffe´rentes. Dans un premier temps avec
la re´gularisation quadratique pour se donner une premie`re ide´e de la forme de l’objet, n’ayant
a priori pas d’hyper-parame`tre a` re´gler. Toutefois, si la FEP est mal estime´e, alors le meilleur
parame`tre µ du terme de re´gularisation L2 peut eˆtre diffe´rent de 1. Ensuite, on peut affiner au
mieux les hyper-parame`tres de la re´gularisation L1-L2 par comparaison. Les re´sultats obtenus
sont pre´sente´s dans la figure 2.5 pour les trois bandes.
Le choix des hyper-parame`tres se fait sur des conside´rations morphologiques, et un exemple
de l’e´volution du re´sultat en fonction de ces parame`tres est montre´ dans la figure 2.6 dans le
cas de la bande M. Dans un premier temps, en ce qui concerne la re´gularisation quadratique,
on de´sire avoir l’objet le moins lisse possible, tout en e´vitant d’introduire des artefacts de type
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Fig. 2.5 – Images de´convolue´es de NGC 1068 dans les trois bandes (Ks en haut, L′ au milieu
et M en bas) avec MISTRAL. a` gauche, re´gularisation L2, a` droite, re´gularisation L1-L2. Les
valeurs des hyper-parame`tres utilise´es sont donne´es dans le texte.
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Fig. 2.6 – Comparaison des re´sultats obtenues en de´convoluant l’image en bande M, pour
diffe´rentes valeurs des hyperparame`tres.
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Source Bande Strehl @2.2µm Strehl @bande
NGC 1068 Ks 0.55 0.55
L′ 0.64 0.86
M 0.59 0.88
Re´fe´rence Ks 0.50 0.50
L′ 0.58 0.83
M 0.50 0.84
Tab. 2.1 – Strehl moyens obtenus pendant les observations sur les diffe´rentes sources comme
estime´s par le calculateur temps re´el de NAOS @2.2 µm et calcule´s pour le filtre utilise´.
anneaux de Gibbs. Ensuite, pour la re´gularisation L1-L2, on va essayer de re´gler les hyper-
parame`tres afin d’obtenir un re´sultat similaire, mais avec des structures les plus fines possibles.
2.2.3 Analyse des re´sultats
En bande Ks, on est oblige´ de sur-re´gulariser dans le cas quadratique pour e´viter l’apparition
d’anneaux. Ceci est tre`s vraisemblablement duˆ a` une mauvaise estimation de la FEP avec l’image
de l’e´toile de re´fe´rence. Suivant cette interpre´tation, la FTO doit eˆtre plus basse dans le cas de
la re´fe´rence par rapport a` la FTO vraie de l’image, ce qui conduit a` une sur-de´convolution.
L’hyper-parame`tre µ dans ce cas vaut 500 pour la re´gularisation L2. Pour le cas L1-L2, le µ est
plus faible : 5 et le seuil de passage L1-L2, δ vaut 1.
Dans le cas des bandes L′ et M, la re´gularisation quadratique se passe mieux. Les poids de
re´gularisation valent 1 dans les deux cas. Dans ces deux cas, le Strehl est tre`s haut (0.80 environ)
et meˆme si la FEP est aussi mal estime´e que dans le cas de la bande Ks (les e´carts entre les
Strehl sont les meˆmes), les effets sont moins importants (les e´carts relatifs sont beaucoup plus
faibles). En termes plus quantitatifs, une FTO a` 80% est beaucoup plus proche d’une FTO a`
85% qu’une FTO a` 50% ne l’est d’une FTO a` 55%.
De plus, dans ces deux cas, comme nous l’avons vu, la pre´sence de hautes fre´quences
re´siduelles dont l’intensite´ est supe´rieure a` celle du bruit, juste au niveau de la fre´quence de
coupure du te´lescope, a conduit l’estimateur MV du spectre de l’objet a` le´ge`rement surestimer
le bruit. Ainsi, le fond diffus entourant l’objet a` e´te´ traite´ comme du bruit et a quasiment dis-
paru de l’image finale. En ce qui concerne le L1-L2, les poids de re´gularisation valent 5 et 1
respectivement et les seuils, 1.
On voit donc que dans tous les cas, les seuils de re´gularisation L1-L2 sont proches de 1,
indiquant la pre´sence de hautes fre´quences dans l’objet. En effet, les re´sultats finaux pre´sentent
des structures de plutoˆt petite taille (quelques pixels), agglome´re´es entre elles. C’est la pre´sence
d’un coude dans les hautes fre´quences du spectre de l’objet qui traduit la pre´sence de fines
structures dans celui-ci.
Les structures obtenues dans les 3 bandes se superposent tre`s bien, comme le montre la
figure 2.7. Ceci est particulie`rement inte´ressant pour la bande Ks, dans laquelle la morphologie
de la source dans l’image initiale e´tait domine´e par la source centrale et la superposition avec les
autres longueurs d’onde moins e´vidente. Le premier be´ne´fice que nous procure la de´convolution
est donc une cohe´rence parfaite entre les diffe´rentes bandes du proche IR de 2 a` 5 µm. Ceci est
tre`s important pour l’interpre´tation de l’e´mission IR dans cet objet.
On note de plus la pre´sence d’une portion d’arc au sud-est de la source, dans les 3 bandes. Si
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Fig. 2.7 – Superposition des images de´convolue´es en Ks et en L′ sur l’image de´convolue´e en M.
La croix noire indique la position de la source centrale en M.
cet arclet e´tait un re´sidu d’anneau d’Airy, il ne devrait par eˆtre superposable entre les bandes,
(figure 2.7) ce qui sugge`re que cette structure est re´elle. Toutefois, elle posse`de une forme tre`s
singulie`re, sans analogue dans aucune direction et nous resterons donc prudent au sujet de son
interpre´tation.
L’apport de la de´convolution est donc important dans le cas de ces images d’un objet
tre`s repre´sentatif de l’activite´ des galaxies. D’une part, on obtient une e´volution cohe´rente de
l’e´mission IR de 2 a` 5µm, ce qui n’e´tait pas entie`rement le cas avant de´convolution, mais aussi
des structures parfaitement identifiables et bien se´pare´es. En augmentant ainsi le contraste et
en filtrant le bruit, nous avons encore raccourci la distance entre cette galaxie et nous, ce qui va
nous permettre de faire une interpre´tation plus pousse´e de la physique de cet objet.
2.3 E´tude de NGC 1068
NGC 1068 est la doyenne des NAG et, depuis sa de´couverte, tous les plus grands te´lescopes
commencent souvent leur queˆte extra-galactique en lui tirant leur premie`re re´ve´rence. Ce fut
le cas pour NaCo, NGC 1068 ayant e´te´ l’une des premie`res cibles de l’instrument. Ces images,
acquises pendant les premie`res nuits de temps garanti, ainsi que d’autres donne´es, acquises avec
NaCo et GriF, un spectrographe 3D couple´ a` PUEO l’OA du CFHT, m’ont permis de mener
une e´tude comple`te des proprie´te´s du coeur de cet objet dans l’IR proche, que je livre dans cette
section.
Apre`s un rappel des principales de´couvertes faites sur cette source depuis le de´but du sie`cle,
l’analyse des re´sultats obtenus avec GriF nous donnera un premier aperc¸u des caracte´ristiques
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ge´ne´rales de la beˆte a` 2.2µm et me permettra d’introduire un code de transfert radiatif base´ sur
le mode`le unifie´ standard, e´labore´ a` cette occasion. Cette e´tude a e´te´ re´alise´e avant d’obtenir
les images dont je viens de de´crire la de´convolution, et elle sera de´crite dans ce contexte. Dans
un second temps nous aborderons les observations avec les diffe´rents modes de NaCo, dont les
images de´convolue´es, mais aussi des observations coronographiques et spectroscopiques et leur
moisson de de´couvertes.
2.3.1 La petite histoire de NGC 1068
Comme nous l’avons vu dans l’introduction, NGC 1068 est la premie`re galaxie active a` avoir
e´te´ identifie´e (Fath 1909; Hubble 1926; Seyfert 1943). Elle a ensuite permis de poser la premie`re
pierre du mode`le unifie´ standard graˆce aux observations de raies larges en lumie`re polarise´e par
Antonucci & Miller (1985). Depuis lors, beaucoup d’observations ont confirme´ ce sche´ma dans
cette galaxie.
Situe´e a` quelques 15 Mpc (Huchra et al. 1999 z=0.00379, 1′′≈ 70 pc si H0=75km.s
−2.Mpc−1),
c’est pourtant l’une des plus proches de nous, elle a donc e´te´ observe´e massivement dans toutes
les longueurs d’onde. La galaxie hoˆte de NAG est classifie´e SA(rs)b (spirale barre´e) et son
disque est incline´e de 40◦par rapport a` la ligne de vise´e. Une image visible en est propose´e
dans le chapitre d’introduction (Fig. 16). Sa luminosite´ IR est tre`s importante : LIR=2×10
11L
(Bland-Hawthorn et al. 1997). Un disque de formation d’e´toile entoure le coeur, a` une distance
de 2.3 kpc (Davies et al. 1998), et un disque de gaz mole´culaire d’un rayon de 300 pc le ceinture
(Schinnerer et al. 2000). Les vitesses mesure´es dans ce disque dans les raies de CO et dans les
raies de d’hydroge`ne mole´culaire sont compatible avec une masse centrale de 108M dans un
rayon de 25 pc (Alloin et al. 2001).
Son coeur repre´sente l’arche´type des noyaux de Seyfert II, avec une e´mission large vue en
lumie`re polarise´e (Antonucci & Miller 1985; Miller et al. 1991) et une e´mission e´tendue de raies
e´troites corre´le´e avec l’e´mission radio (Wilson & Ulvestad 1983; Unger et al. 1992).
a` plus large e´chelle, l’e´mission radio s’e´tend sur 15′′, avec la formation de 2 lobes au nord et
au sud. Le second e´tant a` la fois plus petit et plus rouge (Wilson & Ulvestad 1983) est suppose´
vue a` travers le plan galactique de NGC 1068 et la partie nord, au-dessus, dirige´e dans notre
direction (Macchetto et al. 1994). Plus proche du noyau, a` 0.6′′nord, le jet, d’une inclinaison
initiale de P.A.=12◦, est de´vie´ (Gallimore et al. 1996b), probablement par interaction avec un
nuage ge´ant, et prend une inclinaison de 30◦sur le ciel. L’e´mission maser radio de cette source
peut s’expliquer par un mode`le de chocs a` travers le cocon du jet (Gallimore et al. 2004). Le
noyau re´ve`le une e´mission maser pe´riodique, interpre´te´ comme l’e´mission de la partie interne
du tore, excite´ par l’e´mission UV d’un disque en rotation rapide (Gallimore et al. 2001). Le
spectre de l’e´mission radio de la source centrale, sur des e´chelles < 0.5 pc, est interpre´te´e comme
l’e´mission thermique du vent induit par le disque d’accre´tion et chauffe´ par les X e´mis par celui-ci
(Gallimore et al. 2004).
Les observations avec Chandra, en X, sont compatibles avec l’excitation des parois internes
d’un hypothe´tique tore (Ogle et al. 2003 :fluorescence, largeur de la raie Kα du Fer). L’e´mission
X semble aussi relativement conique, a` partir de la zone d’e´mission des raies Fe Kα. Les X durs
ne semblent de´tecte´s qu’en re´flection (Matt et al. 1997), le tore doit donc eˆtre e´pais pour la
diffusion Thomson et le spectre ge´ne´ral de la source est compatible avec une loi de puissance
obscurcie par le tore.
Les cartes de polarisation dans l’UV (Capetti et al. 1995) indiquent un centre de polarisation
tre`s localise´, a` l’apex du coˆne d’ionisation, situe´ sur la partie sud du nuage B, de´tecte´ dans la
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raie a` 0.5 nm de [OIII]. Le coˆne de´tecte´ en UV-visible est aligne´ avec le jet radio et compose´
de nuages plus ou moins filamentaires (Capetti et al. 1995; Cecil et al. 2002). L’ensemble du
gaz entourant directement l’objet central semble photo-ionise´ (Kraemer & Crenshaw 2000a,b;
Crenshaw & Kraemer 2000b; Cecil et al. 2002; Spinoglio et al. 2005).
Fig. 2.8 – Image de´convolue´e en bande K de NGC
1068, issue de (Rouan et al. 1998) en haut et image
en bande M issue de (Marco & Alloin 2000).
Compte-tenu de la relation e´troite
entre le jet et le coˆne d’ionisation,
la question du roˆle des chocs dans le
fac¸onnage et l’illumination des nuages
de la NLR n’est pas totalement e´lucide´
(Axon et al. 1998a).
NGC 1068 a enfin e´te´ largement
e´tudie´e dans toutes les bandes de
l’IR. Des raies larges en e´mission de
l’hydroge`ne ionise´ sont de´tecte´es dans
l’IR moyen (?) donnant une nouvelle
preuve de l’existence d’une BLR cache´e.
L’environnement IR du coeur posse`de
une morphologie tre`s complexe de 2
a` 20 µm. Une micro-spirale accom-
pagne´e d’une structure allonge´e, aligne´e
a` 102◦, est de´tecte´e a` 2.2 µm, avec
PUEO (Rouan et al. 1998). C’est une
possible trace du tore mole´culaire et
la premie`re e´vidence pour la pre´sence
d’une micro-spirale. Ces interpre´tations
ont e´te´ confirme´es par des observa-
tions dans l’IR thermique avec ADO-
NIS (Marco & Alloin 2000). Dans l’IR
moyen (10-20µm), a` une re´solution
de 0.6′′, l’e´mission de l’environnement
semble re´partie en nuages aligne´s le long
de l’axe P.A.=35◦(Alloin et al. 2000).
Les images de´convolue´es de Bock et al.
(2000) a` 10µm, a` une re´solution de
0.1′′, montrent une structure nettement
allonge´e dans le sens nord-sud avec
une langue se de´veloppant au nord-
est. Les images de Tomono et al. (2001)
entre 8 et 5 µm montre une e´mission
diffuse dont l’orientation est corre´le´e
avec le coˆne d’ionisation au nord
(Galliano et al. 2003). Ainsi, une struc-
ture allonge´e nord-sud se de´veloppe
globalement dans toute les longueurs
d’onde de l’IR, accompagne´e de nuages
de´tecte´s dans l’IR moyen, re´partis sur
l’axe de la NLR (Galliano et al. 2003). Enfin, l’e´mission d’hydroge`ne mole´culaire, dans les
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re´gions centrales semble tracer un disque en rotation dont la dynamique peut eˆtre repro-
duite par un mode`le qui donne de bonnes pre´dictions lorsqu’il est applique´ a` l’e´mission de
CO (Galliano & Alloin 2002).
C’est dans ce contexte que se placent les diffe´rentes campagnes d’observations que j’ai pu
mener sur cet objet de 2002 a` 2005 et que je vous pre´sente dans la suite. De nombreuses questions
restent en suspens :
– Quelle est la taille re´elle de la source centrale et quel me´canisme est responsable de son
e´mission IR ? (les observations VLTI sugge`rent une taille a` peine accessible en bande K).
– Quelle est la nature du mate´riau obscurcisseur et ses caracte´ristiques (morphologie, pro-
fondeur optique) ?
– Quel me´canisme est responsable de l’excitation de la NLR et de sa morphologie ? (photo-
ionisation, chocs, ...)
Toutes ces questions peuvent eˆtre aborde´es graˆce aux observations (imagerie+spectroscopie)
IR a` haute re´solution angulaire.
A` l’e´poque des premie`res observations de cette e´tude sur NGC 1068, avec PUEO, l’image
la plus pre´cise que nous avions de cet objet, dans l’IR proche, e´tait l’image de´convolue´e de
Rouan et al. (1998) (figure ci-contre). Le passage aux images pre´sente´es en de´but de chapitre
(Fig. 2.5) s’effectue en milieu de parcours (section 2.3.3) et marque la transition entre l’utilisation
d’un te´lescope de 4m couple´ a` une OA corrigeant environ 35 modes a` un te´lescope de 8m couple´
a` une OA corrigeant 160 modes. Le gain en re´solution et en contraste est important, mais il m’a
semble´ important de pre´senter les re´sultats ge´ne´raux sur les caracte´ristiques du coeur de NGC
1068 obtenus avec PUEO et GriF.
2.3.2 Observations PUEO-GriF : premier regard sur la beˆte
Ces premie`res observations ont e´te´ re´alise´es lors d’un run technique du couple PUEO-GriF
(Rigaut et al. 1998; Cle´net 2002), avant son ouverture a` la communaute´ en Fe´vrier 2002.
GriF a e´te´ utilise´ dans son mode longue fente, avec une fente de 0.3′′de largeur, nous don-
nant une re´solution the´orique de 230 en accord avec celle mesure´e sur les raies de la lampe de
calibration. Les photons ont e´te´ collecte´s sur la came´ra KIR dont la taille de pixel sur le ciel est
de 0.0348′′.
Le syste`me PUEO e´tait asservi sur le noyau lui-meˆme et la qualite´ de correction sur cet objet
avec cet instrument (pre´ce´demment discute´ dans Rouan et al. (1998) nous permet de pre´tendre
a` une re´solution spatiale de 0.12′′.
Six spectres longue fente, pour lesquels la fente e´tait oriente´e le long de l’axe P.A.=5◦, ont
e´te´ obtenus sur NGC 1068 repre´sentant au total 1800 s d’inte´gration sur l’objet. Afin d’obtenir
la FEP de l’instrument et une mesure de la transmission atmosphe´rique, une se´rie de spectre
d’une e´toile de re´fe´rence (HD 40335, une e´toile de type A0iv) a aussi e´te´ enregistre´e.
Traitement de donne´es
Les donne´es se pre´sentent sous la forme d’images, une dimension de celle-ci e´tant la dimension
spectrale et l’autre la dimension spatiale. Comme pour toute image acquise avec un CCD, il
convient dans un premier temps de corriger les pixels morts et chauds ainsi que d’effectuer la
correction de champ plat, comme de´crit dans le chapitre 1. Il faut ensuite corriger les images
de deux effets inhe´rents aux spectrographes. Le premier est un mauvais alignement du “grism”
par rapport a` la came´ra. Ceci a pour effet d’e´taler la dispersion spectrale dans une direction un
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peu incline´e par rapport aux lignes du de´tecteur, ce qui est e´quivalent a` une le´ge`re rotation. Il
convient alors de la replacer suivant l’axe de l’image pour pouvoir faire l’analyse spectrale plus
facilement. L’angle de rotation est aise´ment de´termine´ par un ajustement gaussien sur chaque
ligne de l’image. On en de´duit la coordonne´e spectrale du maximum, qui ne doit pas varier si
le grisme est bien aligne´. Un autre effet est le mauvais alignement du grisme par rapport a` la
fente, qui entraˆıne une courbure de l’image toujours dans la dimension spectrale. Ceci doit eˆtre
corrige´ pour e´viter de diminuer la re´solution spectrale. Une me´thode comparable utilisant un
ajustement gaussien sur les spectres des lampes de calibration permet de mesurer cet effet qui
est ensuite corrige´ a` l’aide d’un algorithme de de´torsion d’image.
Fig. 2.9 – Spectres a` diffe´rentes positions le long de
la fente obtenus avec PUEO.
A` la suite de ces corrections d’ef-
fets de de´tections, il convient de corriger
les spectres des effets atmosphe´riques.
Les se´ries de spectres de l’objet et de
l’e´toile sont moyenne´es. On extrait en-
suite un spectre de ciel a` partir des zones
exte´rieures a` l’objet de l’image spec-
trale, qu’on soustrait aux spectres de
l’objet et de l’e´toile. La dimension spa-
tiale de l’image de l’e´toile est ensuite
moyenne´e. On obtient ainsi un spectre
mesure´ d’une e´toile A0iv, qui, si on le
compare a` un spectre the´orique d’un tel
type d’e´toile, nous donne une estima-
tion de la transmission atmosphe´rique
au moment de l’observation. Tous les
spectres de l’objet sont donc corrige´s de
cette dernie`re par division et on obtient
les spectres pre´sente´s dans la figure 2.9 a` diffe´rentes positions le long de la fente. La calibration
photome´trique peut aussi eˆtre obtenue sur ce spectre d’e´toile.
E´tude de la source centrale
Comme attendu, le spectre sur le maximum ne pre´sente pratiquement aucun motif spec-
troscopique, a` l’exception de quelques re´sidus atmosphe´riques. On suppose, comme il est com-
mune´ment admis (Thatte et al. 1997), que la position du maximum en IR correspond a` celle
de la source centrale,, incarne´e par la source radio S1 de Gallimore et al. (1996a). Tous les
spectres, a` l’inte´rieur d’un rayon d’environ 1′′autour de cette source sont domine´s par un conti-
nuum ayant quasiment l’allure d’une loi de puissance, qui est interpre´te´ comme re´sultant de
l’e´mission thermique de poussie`res chaudes proches de l’objet central. En effet, les spectres ont
une pente beaucoup plus abrupte (indice 2.0-2.5) qu’ils n’auraient dans le cas d’une e´mission
non thermique.
A` partir de cette constatation et pour obtenir un premier indice sur la nature du me´canisme
excitateur, on peut estimer la tempe´rature de cette poussie`re en ajustant sur les spectres une
distribution de corps noir :
Fγ ∝ λ Bλλ
−α avec Bλ=
2hc2
λ5
exp (−hc
λkT
).
Les spectres sont pre´alablement lisse´s de leur motifs spectroscopiques par convolution avec
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une gaussienne de 20 pixels de large. Le tableau suivant re´sume les parame`tre de cet ajustement
pour les re´gions les plus centrales.
Position Tempe´rature α
+0.3” nord 927 1.71
+0.2” nord 971 1.96
+0.1” nord 961 1.56
max 935 1.52
+0.1” sud 948 1.55
+0.2” sud 948 2.04
+0.3” sud 893 2.27
Tab. 2.2 – Valeur des parame`tre de l’ajustement avec une distribution de corps noir pour
diffe´rentes positions le long de la fente.
Fig. 2.10 – Profil initial (vert) et de´convolue´ (brun)
de NGC 1068 le long de la fente.
La tempe´rature moyenne estime´e de
ces re´gions est donc d’environ 950 K
et on peut la conside´rer comme une li-
mite minimum car elles sont vues a` tra-
vers un environnement absorbant. Cette
poussie`re e´tant probablement chauffe´e
par l’intense rayonnement X-UV de
la source centrale, elle se trouve pro-
bablement proche de la sublimation
(Thatte et al. 1997). On conside`re que
cette poussie`re de´limite une cavite´ dite
de sublimation autour de l’objet central
dont la taille de´pend de la puissance de
ce dernier bien suˆr mais aussi de la na-
ture de la poussie`re.
Au niveau spatial, la source centrale
apparaˆıt quasiment re´solue le long de
cet axe (P.A.=5◦) avec une largeur a mi-
hauteur de 0.122′′, tre`s le´ge`rement supe´rieure a` notre re´solution the´orique.
Le profil spatial a e´te´ de´convolue´ a` l’aide d’une me´thode de type Richardson-Lucy re´gularise´e
(maximum d’entropie) a` 1D en utilisant le profil mesure´ sur l’e´toile et moyenne´ sur un intervalle
spectral ne contenant pas de motifs spectroscopiques. Le re´sultat indique la pre´sence de 2 sources
secondaires respectivement situe´es a` 0.3′′nord et sud de la source principale. Le profil semble
meˆme montrer une succession de petites structures a` moins de 1′′nord du noyau.
On remarque enfin que la tempe´rature diminue globalement le long de la fente mais connaˆıt
deux pic syme´triques a` 0.2′′nord et sud de la source centrale. Ce re´chauffement rapide est peut-
eˆtre la signature d’un chauffage par une source supple´mentaire comme de l’activite´ stellaire qui
doit contribuer a` une partie de la luminosite´ centrale (Thatte et al. 1997). Une autre explication
pourrait eˆtre une re´duction de l’opacite´, la ligne de vise´e passant juste au-dessus du tore.
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Raies d’e´missions et environnement du coeur
Les raies de l’hydroge`ne ionise´ ainsi que les raies coronales permettent d’e´tudier l’activite´
du coeur via son influence sur son environnement direct. Ainsi, des motifs spectroscopiques
commencent a` apparaˆıtre de`s les premiers spectres au-dela` de la source centrale.
La raie Brackettγ de l’hydroge`ne, d’abord, se pre´sente sous plusieurs formes. Sur les spectres
compris dans un rayon de 0.2′′autour de la source centrale, une composante large, de´cale´e vers
le bleu est peut-eˆtre de´tecte´e. Malgre´ tout, la qualite´ des corrections atmosphe´riques ne permet
d’eˆtre comple`tement affirmatif sur ce point. La largeur mesure´e (2500km.s−1 est toutefois compa-
tible avec la largeur typique des raies larges observe´es en lumie`re polarise´e (Antonucci & Miller
1985).
Fig. 2.11 – E´volution de l’intensite´ dans les raies
Brackettγ (bas) et [SiVI] (haut) le long de la fente.
A` des distances plus e´leve´es de
la source centrale, dans un rayon >
0.1′′, on de´tecte une e´mission e´troite
Brackettγ, de largeur 1650(±300) km.s−1,
compatible avec des valeurs typiques
pour la NLR. L’intensite´ de la compo-
sante sud est moins importante qu’au
nord, ce qui doit refle´ter l’obscurcisse-
ment par le plan galactique de NGC
1068. Jusqu’a` 0.2′′, les intensite´s nord
et sud sont comparables. Plus au sud,
l’e´mission disparaˆıt alors qu’elle n’est
diminue´e que d’un facteur 2 au nord (fi-
gure ci-contre). L’apparition de ces raies
a` seulement 0.1′′soit 7 pc de la source
centrale est compatible avec les tailles
induites par le mode`le unifie´ pour le tore
et la limite de la NLR (Krolik 1999).
Ceci doit aussi eˆtre relie´ a` l’e´volution de
la tempe´rature autour de 0.2′′. Dans ce sche´ma, les raies e´troites de l’hydroge`ne ionise´ sont
e´mises au bord du tore.
La raie coronale du [SiVI] (λ=1.962 µm, Eion=205 eV) est aussi de´tecte´e dans les meˆmes
re´gions, et est tre`s puissante. Sa largeur approximative est de 1600(±300) km.s−1, mais e´tant
me´lange´e a` une raie de l’hydroge`ne mole´culaire et en bord de filtre, ces caracte´ristiques sont
difficiles a` estimer. L’asyme´trie nord-sud en terme de luminosite´ est plus frappante que celle
observe´e avec l’hydroge`ne ionise´, la composante nord e´tant 5 a` 10 fois plus brillante qu’au sud.
On note aussi la pre´sence d’un pic d’intensite´ de 0.7′′au nord qui pourrait correspondre au bord
exte´rieur d’une structure lie´e a` la source radio C, situe´e a` 0.5′′nord, dans cette direction, et
associe´e a` une zone d’interaction entre le jet et un nuage mole´culaire. Cette hypothe`se pourrait
eˆtre ve´rifie´e par de l’imagerie a` bande e´troite avec cette re´solution spatiale.
D’autres raies coronales sont aussi de´tecte´es : la raie [SiVII] a` 2.483µm, a` l’autre extre´mite´
du filtre, noye´e dans des re´sidus atmosphe´riques et la raie [CaVIII] a` 2.321µm, assez faible et
difficile a` mesurer.
On de´tecte enfin des raies d’e´mission de l’hydroge`ne mole´culaire (les raies de transitions ro-
vibrationelles (v1-0)S1 et (v1-0)S0). Aucune trace d’e´mission dans un rayon de 0.5′′autour de la
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Fig. 2.12 – Sche´ma repre´sentant l’interpre´tation des re´sultats, compatible avec le mode`le unifie´.
source centrale, ce qui correspond a` environ 35 pc, tandis que l’e´mission apparaˆıt syme´triquement
au nord et au sud. La raie (v1-0)S1 apparaˆıt d’abord, et la raie (v1-0)S0 apparaˆıt a` 0.6′′(nord
et sud) de la source centrale.
Contrairement au cas Brackettγ et raies coronales, l’intensite´ relative au continu dans ces
raies augmente avec la distance a` l’objet central. La largeur de ces raies semble a` peine re´solue,
on fixe donc une limite supe´rieure de 1200km.s−1. Le rapport (v1-0)S0/(v1-0)S1 vaut a` peu
pre`s 3 et le rapport (v2-1)S1/(v1-0)S0 est infe´rieur a` 0.1, la raie (v2-1)S1 n’e´tant pas de´tecte´e.
En ce qui concerne la tempe´rature, l’incertitude sur le second rapport limite notre estime´ a` un
intervalle allant de 500 a` 1000K. En utilisant le diagramme de Mouri (1994), on privile´gierait une
excitation par photo-dissociation. Toutefois, si ce me´canisme dominait l’excitation de l’hydroge`ne
mole´culaire, l’e´volution de la tempe´rature le long de la fente devrait eˆtre continue, ce qui n’est
pas vraiment le cas comme le montre le tableau suivant.
Position (v=1−0)S2(v=1−0)S0
(v=2−1)S1
(v=1−0)S0 Tempe´rature
< 0.8” nord ∼ 0.5 - ∼ 500 K
+0.8” nord ∼ 1. 0.3 ∼ 1000 K
> 0.8” nord < 0.5 < 0.3 < 500 K?
Tab. 2.3 – Valeur des rapports de raies de l’hydroge`ne mole´culaire pour diffe´rentes positions.
L’e´mission d’hydroge`ne mole´culaire apparaˆıt globalement compatible avec une excitation
thermique par des photons UV dans un environnement complexe contenant des sources obscur-
cissantes entre la source excitatrice et le gaz. En conside´rant l’e´volution des diffe´rents parame`tres
(tempe´rature du continuum, donc de la poussie`re, e´volution des raies de la NLR, e´volution des
rapports de raies de H2), on arrive a un tableau plutoˆt cohe´rent de la morphologie du coeur de ce
NAG, compatible avec la vision propose´ par le mode`le unifie´ et repre´sente´e sur le sche´ma 2.12.
Ainsi, l’e´mission d’hydroge`ne mole´culaire ne de´buterait que lorsque les photons UV sont
capables de l’atteindre, c’est a` dire lorsqu’on s’est suffisamment e´carte´ de l’ombre du tore
mole´culaire. La tempe´rature peut alors atteindre 1000K, elle de´croit ensuite naturellement, les
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photons UV e´tant moins e´nerge´tiques.
Mode`le de transfert radiatif
Il est tentant de comparer le continuum obtenu sur la source centrale avec ce que pre´dit
le mode`le unifie´ et ainsi ajuster les caracte´ristiques de la source obscurcissante (inclinaison,
profondeur optique, nature de la poussie`re).
Pour se faire, on peut baˆtir un mode`le simple de transfert radiatif dans un environne-
ment poussie´reux d’un NAG a` l’aide du formalisme de´veloppe´ dans Granato et al. (1993);
Granato & Danese (1994).
En suivant ce mode`le, on suppose une source compacte centrale (ponctuelle) qui illumine
son environnement. La distribution spectrale d’e´nergie (principalement en UV et optique) est
de´duite des observations de Seyfert de type I. (Granato & Danese 1994) pre´conise une luminosite´
de : LUV = 1.5×10
45ergs.s−1 avec un spectre en loi de puissance.
La pre´sence de grain est fixe´e par la tempe´rature de sublimation de ceux-ci et de´pend de
leur nature : silicates, graphites, etc... Diffe´rentes re´fe´rences, au niveau de cette tempe´rature
sont disponibles (Granato et al. (1993) donnent une tempe´rature proche de 1000 K pour les
silicates, alors que Thatte et al. (1997) proposent plutoˆt 1400K qui est la tempe´rature la plus
ge´ne´ralement cite´e dans la litte´rature). On trouvera les caracte´ristiques de diffe´rents types de
grains (tempe´rature de sublimation, e´missivite´s, etc ...) dans Chiang et al. (2001).
Notre mode`le de NAG s’articule autour d’une cavite´ entourant la source compacte, soumise
a` son e´mission intense et vide de poussie`res car la tempe´rature d’e´quilibre radiatif dans cette
cavite´ exce`de leur tempe´rature de sublimation. La taille de cette cavite´ de sublimation donne´e par
Granato et al. (1993) est de : rin=0.5×L
1/2
46 en pc, ou` L46 est la luminosite´ de la source compacte
centrale UV-optique en unite´ de 1046erg.s−1.m−2. Pour notre mode´lisation, nous de´cidons de la
fixer en calculant la zone ou` la tempe´rature exce`de la tempe´rature de sublimation.
Au dela` de la cavite´ de sublimation, nous adopterons les prescriptions de Granato et al.
(1993) ou` la distribution de poussie`re est cylindrique et inde´pendante de r et s’exprime en
fonction de l’angle polaire θ comme :
ρ(θ) = exp−kcos2(θ)
On prendra k=6 comme l’indique la prescription de Granato & Danese (1994), ce qui correspond
a` un contraste de 400 en opacite´ entre le poˆle et l’e´quateur.
De plus, La syme´trie cylindrique de l’objet permet de raccourcir le temps de calcul, et on
repe`re un point en coordonne´es polaires : r,z,θ.
On re´soud ensuite l’e´quation ”classique” de transfert de rayonnement en diffusion isotrope :
∇.Iν = −ανIν + jν
ou` αν est le coefficient d’extinction des grains et jν , l’intensite´ moyenne de rayonnement est
proportionnelle a` la puissance spectrale e´mise par unite´ de volume et d’angle solide. Elle prend
en compte l’e´missivite´ des grains et leur efficacite´ de diffusion. La solution peut s’e´crire
Jν = Jν1 + Jν2
ou`
Jν1 =
∫
Lcν
4pir2
exp [−τν(r, θ)]
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ou` τν(r, θ) est la profondeur optique en (r, θ) et L
c
ν est la luminosite´ de la source compacte et
Qe l’efficacite´ d’extinction. Cette composante correspond a` la ”lumie`re” de la source centrale
passant a` travers l’environnement du noyau actif.
La seconde composante est due uniquement a` l’e´mission des poussie`res et est de la forme :
Jν2 =
∫
(QaνBν(T ) +QsνJν)4pia
2ρgrain(r, z) exp
−τν dr
cos(θ)
dΩ
les grains e´tant conside´re´s comme de petites sphe`res de rayon a, d’e´missivite´ Qa et d’efficacite´
de diffusion Qs rayonnant comme des corps gris a` la tempe´rature T. La tempe´rature en un point
est donne´e par la re´solution nume´rique des e´quations d’e´quilibre radiatif :∫ ∞
0
QaνJν dν =
∫ ∞
0
QaνBν(T ) dν
Le calcul est effectue´ jusqu’a` rmax = 30pc, par ite´rations successives, la tempe´rature de
la poussie`re e´tant re´actualise´e jusqu’a` une convergence meilleure que 1%. On obtient donc la
distribution spectrale d’e´nergie rayonne´e par la poussie`re et sa re´partition spatiale ce qui permet,
en ce donnant une direction de vise´e et en tenant compte de l’extinction, de se repre´senter
l’apparence de la re´gion par une image dans chaque domaine de longueur d’onde (de 0.01 a` 8000
microns). On peut aussi facilement obtenir la distribution spatiale de la pente du continuum
dans un domaine de longueur d’onde (par exemple 1.9, 2.5 microns).
Il existe deux parame`tres majeurs qui peuvent faire e´voluer le calcul de transfert :
– la composition des grains (silicates, graphites, etc...) qui fait e´voluer l’efficacite´ d’absorp-
tion, la tempe´rature moyenne et la taille de la cavite´ de sublimation notamment.
– la profondeur optique du tore dans le plan de la ligne de vise´e qui fait e´voluer notamment
le spectre re´sultant, la distribution de tempe´rature, la position des pics d’intensite´ et leur
valeur.
Un autre parame`tre est l’angle d’inclinaison du tore par rapport a` la ligne de vise´e. Ce parame`tre
fait e´voluer la repre´sentation spatiale (image, distribution spatiale de la pente du continuum),
mais ne modifie pas le calcul de transfert, la source compacte e´tant conside´re´e isotrope, l’incli-
naison du tore n’a pas d’importance.
On cherche les conditions (composition des grains, profondeur optique du tore, angle d’incli-
naison) nous permettant de confirmer l’une ou l’autre des configurations cite´es pre´ce´demment
(une source centrale tre`s puissante et deux sources secondaires re´parties syme´triquement, ou` une
source centrale unique, plus compacte).
Un programme de visualisation permet d’obtenir l’image et le spectre, dans diffe´rentes
gammes de longueurs d’onde. Les parame`tres d’entre´e de ce programme sont les re´sultats du
calcul de transfert radiatif et l’angle d’inclinaison du tore par rapport a` la ligne de vise´e. Pour
tenir compte de la projection, les dimensions de l’image sont de 90 pc par 90 pc (angle maximum
de 45◦). Ainsi, un pixel de l’image repre´sente 2 mas soit environ 0.1 pc a` la distance de NGC
1068.
Confrontation aux observations
Les quelques simulations effectue´es nous permettent de fixer certains jeux de parame`tres qui
semblent efficaces sur certains points. Deux e´le´ments peuvent eˆtre compare´s a` nos observations.
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D’une part, l’allure du continuum entre 2 et 2.5 µm et le flux total rec¸u en bande K, moyen-
nant un facteur de renormalisation. Le flux a e´te´ calibre´ a` l’aide de l’e´toile de re´fe´rence et
est compatible avec les observations de Rouan et al. (1998). Nous avons donc un flux total de
2.9×10−14 W.m−2 dans une ouverture de 0.2′′avec une fente de 0.3′′. On cherche a` reproduire
la meˆme pente et le meˆme niveau qu’un spectre observe´ avec l’ouverture adapte´e (somme des
spectres de 0.1′′nord a` 0.1′′sud). Avec des silicates, la tempe´rature de sublimation retenue dans
la litte´rature . Pour les graphites, on fixe la tempe´rature de sublimation a` 1750K, choisie elle
aussi, car la plus souvent cite´e.
Dans un premier temps, on remarque, avec les silicates, qu’une profondeur optique de l’ordre
de 40 permet d’obtenir des re´sultats proches (au niveau de l’allure de la pente et surtout du
flux) de nos observations (figure. 2.14). Pour les graphites, la profondeur optique doit eˆtre bien
plus importante car le flux, pour des profondeurs optiques similaires a` celles des silicates est
bien trop grand. De plus, dans le cas des graphites, l’allure de la pente du spectre n’est pas aussi
fide`le a` nos observations que ne l’est celle obtenue avec les silicates. On ne trouve donc, avec des
grains de graphites uniquement, aucun ajustement de bonne qualite´ (le meilleur e´tant donne´ sur
la figure).
Notre mode`le optimum nous donne donc une profondeur optique dans le plan e´quatorial de
τv=40 soit τV=13.68 sur la ligne de vise´e (figure 2.14). Dans leur mode`le, Granato & Danese
(1994) conside`rent des profondeurs optiques assez importantes (avec τv=100 a` 150 dans le plan
e´quatorial), alors que dans leur e´tude du continuum, Thatte et al. (1997) semblent plutoˆt pen-
cher pour un Av=20 environ sur la ligne de vise´e, soit un τv d’environ 58 dans le plan e´quatorial
(i.e. comparable a` notre τv).
Si la profondeur optique est trop importante, d’une part on ne rend pas compte du tout du
flux, et d’autre part, le spectre est trop rougi avec une pente nettement plus importante que
celle mesure´e.
Si nous conside´rons la profondeur optique pour le tore, ainsi de´termine´e, comme correcte,
nous pouvons revenir a` notre analyse de l’e´ventuelle raie Brackett γ large. En effet, si on
conside`re que cette raie est e´teinte par le tore, la luminosite´ totale (dans l’ouverture conside´re´e)
de l’e´mission Brackett γ large se de´duit du flux mesure´ car : Lmesure´e ∝ Ltot×exp(−τK). Nous
avions fixe´ une valeur supe´rieure pour cette luminosite´ dans la partie pre´ce´dente : Lmaxmesure´e≤
3.9×10−17 W.m−2. Avec la profondeur optique de´termine´e pre´ce´demment : τv=40 soit
τK =
Qe,K
Qe,v
∗ τv = 1.24
On trouve une luminosite´ totale en Brackett γ large de Ltot ≈ 1.35×10
−16 W.m−2 soit, rapporte´e
a` la luminosite´ totale dans la bande K, sur la somme de spectres conside´re´e : LBrγ=3.2×10
−3×Lk,tot.
Pour comparaison, on peut se re´fe´rer a´ un “catalogue” de spectre de Seyfert dans la bande K
(Sosa-Brito et al. 2001) et comparer ce rapport a` celui trouve´ dans une Seyfert I classique. On
trouve par exemple pour NGC 7469 un rapport de : LBrγ≈ 10
−3×LK,tot, pour une raie Brackett
γ large et dans une ouverture de 1” autour du coeur. Notre re´sultat n’est donc pas incompa-
tible avec cette valeur et peut repre´senter un indice de plus en faveur du mode`le unifie´. Il faut
cependant signaler que nous ne donnons qu’une limite supe´rieure pour le flux en Brackett γ
large, car d’une part notre ajustement gaussien sur cette raie n’est pas d’excellente qualite´, et,
d’autre part, le spectre des corrections atmosphe´riques semble pouvoir induire une le´ge`re sur-
correction (non-identifiable, toutefois, clairement avec la raie large) qui peut fausser le re´sultat.
Aucune conclusion de´finitive ne peut eˆtre tire´e sur l’e´ventuelle de´tection d’une raie Brackett γ
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Fig. 2.13 – Images obtenues avec le mode`le a` diffe´rentes longueurs d’onde. En partant d’en haut
a` gauche et dans le sens des aiguilles d’une montre : a` 2, 5 et 10 µm. Repre´sentation en loi de
puissance, avec un exposant fixe´ a` 0.1, pour ame´liorer le contraste.
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large, tre`s proche du noyau et fortement atte´nue´e, ces premie`res observations sont toutefois tre`s
prometteuses, les re´sultats semblant cohe´rents avec les attentes the´oriques.
Fig. 2.14 – Spectres obtenus avec le mode`le, superpose´s au
spectre observe´ (en noir). Les courbes jaune et orange sont
obtenues avec des silicates, une profondeur optique dans le
visible de 40 et avec des angles de visualisation de respecti-
vement 25◦ et 20◦. Le spectre bleu est obtenu avec des gra-
phites, une profondeur optique dans le visible de 200 et un
angle de visualisation de 22◦ par rapport au plan e´quatorial.
Un autre aspect, la largeur du
profil de la source centrale, est
a` confronter avec le mode`le. En
bande Ks, la largeur du coeur
compact (la cavite´ de sublima-
tion) ajuste´e sur le mode`le est de
0.7 pc, ce qui est presque moitie´
moins que ce qui est mesure´ sur le
profil du spectre. La source qua-
siment re´solue le long de l’axe
P.A.=5◦ne peut repre´senter la ca-
vite´ de sublimation, et il existe
donc probablement des source se-
condaires tre`s proches de l’ob-
jet central (<0.1′′) pour expli-
quer l’extension visible sur nos
spectres.
Les images synthe´tiques ob-
tenues a` diffe´rentes longueurs
d’onde (fig. 2.13), montrent une
e´volution tre`s importante de la
morphologie IR de 5 a` 20 µm.
Entre 2 et 4 µm on trouve tou-
tefois beaucoup de similarite´s. On
obtient ainsi une source globale-
ment e´tendue en Nord-Sud, tre`s
longiligne et tre`s pique´e au centre. A` partir de 10µm, le pic central n’est plus distinct et la
source posse`de une allure beaucoup plus diffuse et plus difficile a` reproduire avec un mode`le
simple. On note aussi une le´ge`re augmentation de la largeur de la source centrale a` 4µm, ce qui
peut s’expliquer par le gradient de tempe´rature dans la distribution de poussie`re. A` 2µm on est
domine´ par des poussie`res plus chaudes, donc plus proches de la source excitatrice.
Enfin, cette mode´lisation nous fournit des spectres complets (i.e. dans un tre`s vaste domaine
spectral), et calibre´s en flux, qui peuvent aise´ment eˆtre compare´s a` ceux de´ja` obtenus. On peut
y remarquer, en particulier, la raie des silicates a` 10µm.
Le mode`le posse`de certaines limites. D’une part, un seul type de grain est pris en compte
(silicate, graphite ou e´ventuellement carbone). Un mode`le plus re´aliste inclurait tous les types
de grains, avec des proportions correspondant aux abondances releve´es. Ainsi, la cavite´ de su-
blimation ne serait plus unique, en quelques sorte, induisant force´ment des effets, notamment
dans la re´partition des grains et leur influence sur le spectre (e´mission - diffusion).
Un autre proble`me est la taille unique des grains. Notre mode`le conside`re les grains comme
de petites sphe`res de rayon unique a.
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Fig. 2.15 – Spectre complet (domaine spectral :
[10−2, 104]µm) obtenu graˆce a` notre mode´lisation. Les grains
sont des silicates, la profondeur optique est de 40, l’angle de
visualisation de 25◦.
Or, il est connu, que la taille
des grains suit une distribution
de type MRN (Mathis-Rumpl-
Nordsieck) en a−3.5. Il faudrait
donc introduire cette distribution
de taille dans le mode`le pour le
rendre plus re´aliste.
Enfin, au niveau de l’angle
de la visualisation, seul quelques
angles ont e´te´ teste´s. Leur va-
leur e´tait toujours assez proche de
celle fixe´e par Granato & Danese
(1994) (25◦). Il semble que les
re´sultats les plus concluants soient
obtenus avec des angles le´ge`rement
infe´rieurs, de l’ordre de 22◦.
Malgre´ tout, le nombre d’es-
sais re´alise´s ne nous permet
pas encore de fixer ce pa-
rame`tre de´finitivement, les images
obtenues e´tant assez fortement
de´pendantes de celui-ci.
Conclusions de l’e´tude
A` travers cette e´tude spectroscopique a` haute re´solution angulaire avec GriF, un certain
nombre de re´sultats ont pu eˆtre e´tablis :
– L’e´mission de poussie`res tre`s chaudes semble confine´e a` une re´gion qui n’exce`de pas
0.15′′soit 10 pc.
– La pente du continuum est tre`s bien explique´e par de la poussie`re a` une tempe´rature de
couleur d’environ 950 K, ce qui, compte tenu du rougissement par la poussie`re sur la ligne
de vise´e, indique des poussie`res nettement plus chaudes, comme on s’y attendrait pour des
poussie`res a` la tempe´rature de sublimation (1400 K pour les silicates).
– Un mode`le de transfert radiatif avec une ge´ome´trie torique, permet, au moins pour un jeu
de parame`tres, de bien rendre compte des deux points pre´ce´dents.
– Des raies, en e´mission, de l’hydroge`ne mole´culaire sont de´tecte´es uniquement a` une distance
d’environ 30 pc de la source centrale, ce qui serait logique dans une configuration de tore
ou`, dans la partie centrale la plus dense, H2 serait e´crante´e des photons UV de la source
centrale et impliquant du gaz assez froid.
– Les rapports de raies de H2, a` une distance supe´rieure a` 30 pc indiquent une excitation
par collisions plutoˆt qu’une excitation par pompage UV et une tempe´rature d’excitation
de 1000 K seulement.
– La de´tection de plusieurs raies caracte´ristiques de la NLR (Brackett γ et raies coronales
[Si VI] et [Ca VIII]) est claire, en particulier vers le nord, a` une distance supe´rieure a` 40
pc, i.e. lorsque l’effet suppose´ d’e´crantage par le tore diminue.
– Bien qu’un doute subsiste en raison de la correction atmosphe´rique imparfaite, il semble
que la raie Brackett γ soit de´tecte´e avec une largeur importante (≈ 2800km.s−1) dans la
partie la plus centrale, ce qui sugge´rerait qu’elle se forme dans la BLR et qu’elle serait vue
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a` travers le tore. Cette possibilite´ n’est pas absurde car le mode`le, qui fournit le meilleur
ajustement au continuum, ne donne qu’une absorption de 1.4 magnitudes environ en bande
K, sur la ligne de vise´e. La luminosite´ intrinse`que de la raie Brackett γ large est compatible
avec ce qui est observe´ dans des noyaux de Seyfert I.
Cette e´tude, dont les derniers re´sultats datent de la fin de l’anne´e 2002, a e´te´ publie´e en 2003
(Gratadour et al. 2003) ; elle arrive avant les images qui ont e´te´ pre´sente´es dans la premie`re partie
de ce chapitre, dont les interpre´tation sont de´crites dans les lignes suivantes. Pour appre´cier les
re´sultats obtenus sur la source centrale, il est aussi important de souligner qu’elle intervient
avant les premie`res observations interfe´rome´triques dans l’IR dont la re´solution est pre`s de 100
fois meilleure. Le mode`le de transfert radiatif, de´veloppe´ pour les besoins de cette e´tude est lui
toujours d’actualite´.
2.3.3 Imagerie avec NaCo : dissection du coeur de la beˆte
Les images pre´sente´es aux figures 2.1, 2.2 et 2.3 ont e´te´ obtenues lors des premie`res nuits
de temps garantit de NACO, du 19 au 22 Novembre 2002. Avant de´convolution, ces donne´es
ont donne´ lieu a` une premie`re interpre´tation et publication (Rouan et al. 2004) parmi une se´rie
de lettres visant a` pre´senter rapidement les tous premiers re´sultats scientifiques obtenus avec
NACO.
Le de´tail des conditions d’observations est pre´sente´ dans le tableau suivant, les Strehl moyens
obtenus e´tant pre´sente´s dans le tableau 2.2.2.
Source Bande masse d’air seeing ASO Pose
NGC 1068 Ks 1.1 0.85′′ IR 800 s
L′ 1.1 0.75′′ VIS 800 s
M 1.1 0.92′′ VIS 400 s
Re´fe´rence Ks 1.1 0.70′′ IR 400 s
L′ 1.1 0.65′′ VIS 800 s
M 1.2 0.90′′ VIS 400 s
Tab. 2.4 – Caracte´ristiques des observations pre´sente´es aux figures 2.1, 2.2 et 2.3.
Les anneaux de diffraction pre´sents sur les images, ainsi que les rapports de Strehl estime´s
par le calculateur temps re´el nous permettent de pre´tendre a` la limite de diffraction.
Taille de la re´gion centrale
Comme nous l’avons vu avec les interpre´tations des observations GriF, la source compacte
centrale observe´e en bande Ks, correspond a` de la poussie`re chaude (1000-1500K) de´limitant
une cavite´ dite de sublimation autour de la source excitatrice UV-X.
Avant de´convolution, la source en bande Ks montre une e´longation N-S et apparaˆıt clairement
re´solue, sa largeur a` mi-hauteur e´tant d’environ 0.08′′(pour une limite de diffraction a` 0.056′′),
ce qui repre´sente une taille d’environ 4 pc. C’est beaucoup plus que ce que pre´dit notre mode`le.
Par contre, la source n’apparaˆıt pas vraiment re´solue dans la direction E-O ce qui procure
l’allongement observe´.
102
2 De´convolution d’images - e´tude de NGC 1068
Fig. 2.16 – Coupes N-S et E-O sur l’image de NGC 1068
en bande Ks (marron et bleu respectivement) compare´es au
meˆme coupe sur l’image de l’e´toile ( jaune et rouge respec-
tivement).
La comparaison avec le pro-
fil de l’e´toile est sans e´quivoque,
comme le montre la figure ci-
contre.
En bande L, la source apparaˆıt
quasiment re´solue, avec une lar-
geur de 0.11′′(limite de diffraction
0.095′′), mais sans e´longation no-
table et elle est non re´solue en
bande M.
Ces observations sont donc
plutoˆt en accord avec les conclu-
sions de l’e´tude pre´ce´dente, la
source centrale pre´sentant une
certaine e´longation dans la direc-
tion N-S.
L’ave`nement des modes in-
terfe´rome´triques du VLT (VINCI
puis MIDI), qui ont permis la me-
sure de la source centrale dans
le moyen et le proche IR, in-
tervient juste apre`s ces obser-
vations. Wittkowski et al. (2004)
trouve une taille < 0.5 pc le long de l’axe oriente´ a` P.A.=45◦en bande K avec VINCI et Jaffe et al.
(2004) ajuste une double composante sur leurs observations MIDI avec des taille de 0.7 et 2.1×3.4
pc respectivement. Weigelt et al. (2004), de son coˆte´ trouve une taille de 1.3×2.8 pc @ 2.2µm
avec des observations speckle.
Le tableau 2.3.3 re´sume les tailles mesure´es sur nos images avant et apre`s de´convolution.
Bande FWHM FEP Diffraction FWHMdec
Ks (N-S) 0.071′′ 0.06′′ 0.056 ′′ 30 mas (2.1 pc)
Ks (E-O) 0.065′′ - - <15 mas (1.2 pc)
L′ 0.11′′ 0.10′′ 0.098′′ <0.05′′(3.5 pc)
M′ 0.12′′ 0.12′′ 0.12′′ <0.05′′
Tab. 2.5 – Largeur a` mi-hauteur de la source centrale avant et apre`s de´convolution compare´e a`
celle de la FEP et a` la limite de diffraction.
L’allure de la partie centrale des images varie le´ge`rement de la bande Ks a` la bande M. Dans
toutes les longueurs d’onde, une source centrale, quasi-ponctuelle apparaˆıt lie´e ou partiellement
lie´e a` une source secondaire a` moins de 0.1′′nord que l’on notera IR-CN. La pre´sence de cette
source secondaire tre`s proche de la source centrale peut expliquer l’e´longation du profil avant la
de´convolution.
Malgre´ tout, la source principale reste le´ge`rement allonge´e apre`s de´convolution, le long de
l’axe P.A.=16◦, compatible avec l’allongement de´tecte´ par Weigelt et al. (2004) dans leurs obser-
vations speckle. Cette allongement est de plus compatible avec le sche´ma fournit par le mode`le
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de transfert radiatif de´veloppe´ pre´ce´demment. La taille de l’e´longation mesure´e sur nos images
de´convolue´e est de 2.1 pc, ce qui est infe´rieur a` la taille donne´e par Weigelt et al. (2004), mais
qui reste 3 fois supe´rieure a` la taille a` mi-hauteur pre´dite par le mode`le.
On note aussi la pre´sence d’une seconde source secondaire, syme´triquement a` la premie`re au
sud de la source principale, qu’on appellera IR-CS dans la suite. Ces sources pourraient tracer
les coeurs poussie´reux des nuages les plus internes de la NLR, soumis directement a` l’e´mission de
la source centrale et e´crantant partiellement les re´gions situe´es directement dans ces directions.
Photome´trie
Fig. 2.17 – Image en bande M de´convolue´e avec identifica-
tion de la nomenclature adopte´e pour les diffe´rentes struc-
tures.
Pour comprendre la nature de
l’e´mission IR et de son me´canisme
excitateur, on peut dans un pre-
mier temps estimer les couleurs
IR de l’objet dans les diffe´rentes
re´gions identifie´es.
Pour se faire, on calibre
nos mesures photome´triques a`
l’aide des images de l’e´toile de
re´fe´rence. HD 16835 est une
e´toile de type F0 qui a e´te´
observe´e par 2MASS. Sa ma-
gnitude Ks est donc connue a`
mieux que 1% et vaut MK=6.705.
Nous avons aussi besoin de
ces magnitudes en bande L′ et
M, qui ne sont pas fournies
par 2MASS. Sa classe spectrale
n’e´tant pas donne´e dans la base
CDS, nous devons l’e´valuer. En
se basant sur les magnitudes me-
sure´es dans d’autres bandes du
visible a` l’IR, par Hipparcos et
2MASS, les indices de couleur
sont compatible avec une F0v. On
prend donc ML′=MK -0.2=6.5 et
MM=MK+0.2=6.9.
Si on conside`re une incertitude de 1% sur les magnitudes 2MASS, 1% d’erreur sur les couleurs
d’une F0v et 5% d’erreur sur l’estimation du nombre de photons dans l’image ; et en conside´rant
que l’e´toile n’est pas variable, que la nuit e´tait claire et que les conditions atmosphe´riques
e´taient similaires entre les observations de NGC 1068 et de la re´fe´rence, on peut placer une
limite supe´rieure de 10% d’erreur sur nos mesures photome´triques. Le tableau suivant pre´sente
la luminosite´ mesure´e re´gion par re´gion.
Les luminosite´s estime´es sont compatibles avec les pre´ce´dentes e´tudes be´ne´ficiant d’une OA,
mais avec une moins bonne re´solution : Rouan et al. (1998) pour la bande K et Marco & Alloin
(2000) pour les bandes L′ et M. Il faut noter que les magnitudes K des structures les plus externes
ont e´te´ mesure´es sur les observations coronographiques, que je de´crirai par la suite ainsi que leur
interpre´tation.
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Position Ouverture (′′) Ouverture (pc) L′-M′ Ks-L′ Ks
noyau 0.08 6 2.2 1.1 9.9
0.13 9 2.1 1.6 9.3
0.27 20 1.7 2.3 8.9
Structure IR-1b 0.08 6 1.2 4.1 12.0
0.13 9 1.1 3.7 10.6
IR-6 0.08 6 0.9 4.3 13.6
0.13 9 1.1 4.3 12.8
nuage IR-1 0.08 6 1.5 4.0 14.0
nuage IR-2 0.08 6 1.8 4.2 14.2
nuage IR-3 0.08 6 1.8 - -
nuage IR-4 0.08 6 2.0 - -
Tab. 2.6 – Indices de couleur IR des diffe´rentes re´gions identifie´es dans l’IR proche.
Il n’y a pas de me´thode e´prouve´e pour re´aliser une photome´trie absolue sur des images
de´convolue´es. On peut toutefois conside´rer que les couleurs IR de la source principale sont
conserve´es au cours du processus de de´convolution (sur une ouverture de la taille du pic de
diffraction). Les re´sultats obtenus sont pre´sente´s dans le tableau 2.3.3.
Position Ouverture (′′) Ouverture (pc) L′-M′ Ks-L′
Source IR-CN 0.1 7 1.5 1.7
Source IR-CS 0.1 7 1.4 2.0
Structure IR-1b north 0.15 10 1.9 3.2
Structure IR-1b sud 0.15 10 1.4 3.1
IR-6 0.15 10 1.7 2.5
nuage IR-1 0.08 6 2.2 >3.0
nuage IR-2 0.08 6 2.2 -
nuage IR-3 0.08 6 2.0 -
nuage IR-4 0.08 6 2.1 -
Tab. 2.7 – Indices de couleur pour les diffe´rentes re´gions apre`s de´convolution.
Les indices L′-M sont en bon accord avec ceux trouve´s avant de´convolution pour une majorite´
de structures et nous permettent donc de pre´tendre a` une bonne estimation des couleurs trouve´s
pour les structures identifie´es apre`s de´convolution (IR-CN et IR-CS) et les sous-structures de
IR-1b (voir figure 2.17).
Dans le cas des couleurs Ks-L′, on trouve un de´saccord a` certaines positions. Nous avons vu
qu’en bande Ks, la de´convolution e´tait rendue difficile a` cause de la pre´sence d’un fond diffus
assez important. Ceci pourrait expliquer les disparite´s observe´es, la de´convolution ne permettant
pas d’assurer une bonne restauration de la photome´trie et des structures en pre´sence d’un tel
fond. Ceci ne remet en effet pas en cause la morphologie trouve´e en Ks, qui se superpose bien
aux autres longueurs d’ondes.
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Fig. 2.18 – Superposition des cartes obtenues (de gauche a` droite) en radio (Gallimore et al.
1996a), en UV (Macchetto et al. 1994) et a` 10µm (Bock et al. 2000)a` notre image en bande M
de´convolue´e.
Morphologie ge´ne´rale
Une premie`re comparaison entre nos images de´convolue´es et les images obtenues a` d’autres
longueurs d’onde (UV, IR moyen et radio), a` des re´solutions comparables, montre dans tous les
cas de bonnes co¨ıncidences et permet un recentrage assez pre´cis. Nos observations permettent
donc d’e´tablir un lien morphologique clair entre les domaines UV, IR et radio.
En augmentant le contraste et en affinant les sources, et particulie`rement la source centrale,
la de´convolution permet de re´aliser une superposition beaucoup plus pre´cise (a` l’e´chelle du pixel,
soit 13 mas en bande Ks). De plus, en se´parant clairement certaines sources, comme les nuages
s’e´tendant au nord, elle va aussi nous permettre une interpre´tation plus profonde de la nature
de ces structures.
En suivant les conclusions de Galliano et al. (2003), la source centrale d’e´mission IR doit
eˆtre superpose´e a` la source radio S1. Si on conside`re de plus que les sources compactes dans
tout le domaine IR sont les meˆmes (a` cette re´solution) et que l’apex du coˆne d’ionisation qui
correspond au centre de polarisation (Kishimoto 1999) indique la source centrale sur l’image
UV4, on obtient les superpositions pre´sente´es dans la figure 2.18.
On voit alors que la source radio C est co¨ıncidente avec la structure que nous nommons
IR-1b et le jet radio est entoure´ par la vague de nuages nord-est et la structure IR-5. La mor-
phologie de l’e´mission IR a` 10µm s’ajuste parfaitement avec notre image a` 4.8µm. Enfin, on
trouve la contrepartie IR d’un certain nombre de nuages identifie´s sur les images HST UV et
IR (Evans et al. 1991; Capetti et al. 1997; Thompson et al. 2001) : les nuages C, D et E ; et une
ressemblance frappante entre le nuage HST-F et notre source IR-5 apre`s de´convolution. Ainsi,
une e´tude multi-longueur d’onde fine a` moins de 1′′du coeur est possible, graˆce a` l’OA couple´e
a` la de´convolution.
Outre la source centrale, la morphologie de plusieurs structures attire notre attention :
Le nuage IR-6 Dans la partie sud de l’image, seule une petite structure, relativement
allonge´e (0.22′′sur l’image de´convolue´e) dans la direction N-S mais non re´solue en E-O, est
4le centre de polarisation IR est superpose´e a` la source principale IR (Simpson et al. 2002)
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de´tecte´e a` 0.35′′de la source centrale. Elle semble posse´der des sous-structures (particulie`rement
en K) et sa partie supe´rieure est aligne´e avec la source principales et les deux sources secondaires
(IR-CN et IR-CS).
Cette structure a de´ja` e´te´ identifie´e dans l’IR moyen par Bock et al. (2000), mais aucune
contrepartie ne peut eˆtre identifie´e ni sur l’image UV ni sur l’image radio. L’absence de source
UV peut eˆtre explique´e par l’absorption du plan galactique de NGC 1068, les nuages de la NLR
sud ne pouvant eˆtre identifie´s que dans l’IR (Thompson et al. 2001). Son spectre d’e´nergie dans
l’IR moyen a e´te´ e´value´ par Bock et al. (2000) et est comparable a` celui de la source allonge´e
de´tecte´e au nord-est dans leur image (ce qui correspond a` la vague de nuages nord-est). Il est
donc raisonable de penser qu’elles sont de meˆme nature.
De notre coˆte´, on trouve un indice de couleur plus rouge que celui trouve´ en moyenne dans
les structures nord-est, mais la` encore, l’effet d’absorption par le plan de la galaxie doit en eˆtre
la cause.
La structure IR-1b : micro-spirale ou induite par le jet ? Une structure allonge´e
le long de l’axe N-S e´tait de´ja` identifiable sur les images de Rouan et al. (1998). Une struc-
ture en S e´tait interpre´te´e dans cette dernie`re e´tude comme la signature d’une micro-spirale,
une structure postule´e car capable d’amener la matie`re vers l’objet central. Cette interpre´tation
semblait confirme´e par nos images non de´convolue´es (Rouan et al. 2004), la structure apparais-
sant le´ge`rement courbe´e.
Apre`s de´convolution, cette structure apparaˆıt toujours le´ge`rement courbe´e sur les images Ks
et L′, mais est beaucoup plus droite sur l’image en bande M. De plus elle semble compose´e de
deux sous-structures, Ir-1b et IR-1. Ce dernier semble appartenir a` la vague de nuages allonge´s
qui se de´veloppe paralle`lement au nord-est, mais la nature de IR-1b reste e´nigmatique.
Les images de´convolue´es a` 10µm montrent aussi une structure rectiligne dans cette zone
mais aligne´e parfaitement avec l’axe N-S, donc incompatible avec l’orientation observe´e de IR-
1b. Cette dernie`re co¨ıncide par contre avec la source radio C qui est connue pour eˆtre une
zone d’interface entre le jet et un nuage mole´culaire ge´ant (Gallimore et al. 1996a). On trouve
de l’e´mission maser dans cette zone, ce qui conduit a` l’interpre´ter comme une zone de chocs
intenses (Gallimore et al. 2001). Malgre´ tout, elle co¨ıncide aussi avec le nuage HST C, pour
lequel Kraemer & Crenshaw (2000b) ont montre´ que la photoionisation par la source centrale
e´tait probablement le principal me´canisme d’excitation. De plus, Cecil et al. (2002) ont montre´
que l’interaction avec le jet n’e´tait pas clairement responsable de l’excitation de cette source,
compte-tenu des rapports de raies, meˆme si l’e´largissement des profils de raies, notoire dans
cette re´gion, pouvait eˆtre attribue´ aux chocs. Cette re´gion est aussi polarise´e dans le proche IR
(Simpson et al. 2002) et compte-tenu de la pre´sence d’un fort champ UV–X et d’une zone de
chocs intenses, la question de la survie de la poussie`re dans cette zone est loin d’eˆtre triviale.
Une autre question inte´ressante porte sur la morphologie de cette source, tre`s rectiligne
en bande M et beaucoup plus courbe´e dans les autres longueurs d’onde. Les simulations 3D
de jet interagissant avec des nuages mole´culaires dans les YSO5 (de Gouveia Dal Pino 1999)
fournissent plutoˆt une carte d’e´mission compose´e de nuages moins re´gulie`rement re´partis et
difficilement comparable a` notre structure en M. par contre, en bandes Ks et L′, nos images
sont plus compatibles avec ce type d’interpre´tation. On pourrait alors invoquer la pre´sence de
nuages sur la lignes de vise´e, qui cacheraient l’e´mission IR a` certains endroits, pour expliquer
les diffe´rences observe´es.
5Young Stelar Object - Objet Stellaire Jeune, e´toile en formation
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La vague de nuages IR-1 a` IR-5 La quatrie`me structure remarquable sur nos images
de´convolue´es est la se´rie de 4 (probablement 5 en conside´rant l’image M) nuages, parfaitement
aligne´s le long de l’axe P.A.=47◦. Cette structure ressemble a` une se´rie de vagues re´gulie`res
et se de´veloppe a` partir de 0.4′′de la source centrale et sur 50pc. Chaque nuage est clairement
re´solu dans la direction perpendiculaire a` la direction d’alignement des vagues et exhibe une
taille d’environ 10 pc. Les nuages sont par contre non re´solus dans l’autre direction et ont donc
une taille < 4pc. Les 4 nuages clairement identifie´s en L′ et en M seront nomme´s IR-1 a` IR-4.
Paralle`lement a` ces vagues, une structure en forme de pince de crabe est de´tecte´e syme´triquement
au jet radio dans la bande M, a` 0.7′′nord-est de la source centrale suivant l’axe P.A.=47◦. Elle est
sous-structure´e en 2 composantes, se superposant tre`s bien avec le nuage HST-F, ce qui renforce
l’identification que nous avons faite. Les deux composantes sont aligne´s le long de la direction de
direction d’alignement des vagues. La de´convolution a permis de se´parer ces structures et d’en
pre´ciser la morphologie.
Quelle pourrait eˆtre l’origine de ces structures ? Quels sont les me´canismes responsables de
l’e´mission IR ?
Un premier me´canisme pouvant eˆtre invoque´ pour baˆtir ces structures est l’existence d’un
vent pe´riodique, souﬄant de la source centrale, comme sugge´re´ dans les travaux de Elvis (2000).
Dans ce type de sce´nario, les nuages seraient toutefois arrange´s le long de quasi-cercles, concen-
triques, autour de la source centrale, ce qui n’est pas le cas. On s’attendrait de plus a` une baisse
d’intensite´ en fonction de la distance a` l’objet central, ce qui n’est pas ve´rifie´ non plus. Enfin, la
pseudo-pe´riodicite´ mesure´e de ces structures est de 10 pc, ce qui correspondrait a` une variabilite´
sur une e´chelle d’une trentaine d’anne´e ce qui n’est pas dans les ordres de grandeurs de ce type
de mode`le, qui privile´gie plutoˆt une variabilite´ sur l’e´chelle du jour voir moins.
Ces structures semblant parfaitement entourer le jet, et se de´veloppant dans la direction de
sa propagation, une explication naturelle de la pre´sence de structures si singulie`res est l’influence
de l’interaction du jet avec le Milieu Interstellaire (MIS).
On remarque une re´gion vide de nuages dans les images HST, Keck 10µm et les noˆtres, qui
est traverse´e par le jet en suivant notre sche´ma de superposition. De plus, les images HST et les
noˆtres re´ve`lent un environnement tre`s structure´ autour du jet. Une telle structuration sugge`re
l’influence d’instabilite´s hydrodynamiques induites par le passage du jet dans un milieu dense,
et plusieurs codes nume´riques ont e´te´ de´veloppe´ pour simuler ce cas de figure.
– Le code de Saxton et al. (2002) permet de reproduire des re´gions d’e´mission en forme
d’anneaux autour du trajet du jet dans un milieu dense. Toutefois, c’est l’e´mission radio
qui est e´tudie´e et aucun indice ne laisse suppose´ que ces structures en anneau e´mettent
dans l’IR. De plus, on ne de´tecte aucune structure radio de ce type dans cette re´gion de
NGC 1068
– Micono et al. (1998a,b, 2000) ont de´veloppe´ un code hydrodynamique pour les jets par-
ticulie`rement adapte´ au cas stellaire, dans lequel les instabilite´s de Kelvin-Helmoltz joue
un roˆle central. Les re´sultats de leur simulation de l’interaction d’un jet avec un nuage
montrent suivant les conditions initiales, soit une structure plus re´gulie`re, mais avec l’ap-
parence d’un bow-shock, soit des structures comple`tement turbulentes. La comparaison
avec nos images est donc difficile dans les deux cas.
– Le mode`le de´veloppe´ par Steffen et al. (1997) est beaucoup plus proche du cas de NGC
1068, car il simule les conditions re´gnant dans la NLR d’un NAG. Leur simulation pro-
duisent bien des nuages denses, arrange´s autour du jet, mais aucune pe´riodicite´ n’est
exhibe´e, les nuages e´tant arrange´s de fac¸on ale´atoire autour du jet.
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Ainsi, a` notre connaissance, il n’existe aucun mode`le nume´rique capable de reproduire la
morphologie tre`s spe´cifique de cette zone d’e´mission IR. Nous persistons toutefois a` favoriser
une interpre´tation en terme d’interaction avec le jet, compte-tenu de la corre´lation spatiale
nette entre ce dernier et ces structures.
Deux de ces nuages co¨ıncident parfaitement avec les nuages HST-D et HST-E et IR-5 corres-
pond parfaitement a` HST-F. On note toutefois que l’ensemble de l’e´mission UV n’est pas aussi
re´gulie`rement structure´ que dans l’IR.
On est donc amene´ a` penser que l’on observe une classe d’objets compose´s de coeurs
poussie´reux denses, recouvert par une coquille protectrice de gaz ionise´. Les nuages HST ont l’air
plus diffus, ce qui serait compatible avec une enveloppe plus e´tendue que le coeur. De plus, une
extinction irre´gulie`re dans l’UV pourrait encore une fois expliquer les diffe´rences de morphologie
observe´es.
On peut enfin remarquer la pre´sence de ces structures juste apre`s la de´viation du jet au
niveau de la source radio C, qui renforce l’interpre´tation en terme d’instabilite´s hydrodynamiques
induites par le passage du jet. Malgre´ tout, la pe´riodicite´ de ces structures n’est pas explique´e
par ces mode`les et reste donc une question ouverte.
Les autres structures D’autres sources e´parses, sans contrepartie clairement identifie´e
dans les autres longueurs d’onde sont de´tecte´es sur nos images de´convolue´es. Une source est ainsi
de´tecte´e a` 0.3′′sud-ouest du noyau, une autre a` 0.43′′nord-ouest et une dernie`re a` 0.75′′nord.
Enfin, la portion d’arc identifie´e sur les images de´convolue´es est tre`s singulie`re. Comme nous
l’avons dit dans l’analyse des de´convolutions, il est peu probable qu’il repre´sente un re´sidu d’an-
neau d’Airy. Malgre´ tout, sa forme singulie`re ne peut nous faire exclure qu’ils soient des artefacts
de de´convolution et n’ayant pas d’autre contrepartie, nous en limiterons l’interpre´tation.
Confrontation au mode`le : un collier de nano-diamants ?
Afin de mettre a` jour les me´canismes responsables de l’excitation de cette poussie`re, il nous
faut comparer les indices de couleur releve´s a` des mode`les nume´riques.
Tempe´rature de la poussie`re et rayonnement central On conside`re dans un premier
temps des grains de silicates , chauffe´s directement par la source centrale. Une expression ap-
proche´e de la tempe´rature d’un grain, en e´quilibre radiatif, situe´ a` une distance r de la source,
nous est donne´e par Barvainis (1987) :
T = 1650 ×
(Luv,46
r2pc
) 1
5.6
K
ou` Luv,46 est la luminosite´ de la source excitatrice en unite´s de 10
46ergs.s−1. Cette expression
nous donne une limite supe´rieure a` la tempe´rature d’un grain chauffe´ par la source centrale, car
nous ne conside´rons aucun effet d’e´cran entre la source et le grain, juste une atte´nuation du
rayonnement par dilution du fait de la distance. Si on conside`re, comme nous l’avons fait dans
l’e´tude avec GriF, que la luminosite´ UV de la source centrale est d’environ 1.5×1045ergs.s−1
dans le cas de NGC 1068 (comme e´voque´ dans la section pre´ce´dente), on peut comparer les
tempe´ratures pre´dites par ce simple mode`le et nos observations.
Les tempe´ratures de´duites pour les sources IR-CN et IR-CS sont en assez bon accord avec le
mode`le, ce qui confirme notre premie`re interpre´tation de nuages de poussie`res tre`s chaude (600
K) directement chauffe´s par la source centrale.
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Position T Tdec Distance (pc) Tmode`le
Source IR-CN - 600 10 520
Source IR-CS - 600 10 520
Structure IR-1b nord 650 600 25 375
sud 650 600 25 375
nuage IR-6 600 500 25 375
nuage IR-1 550 450 30 350
nuage IR-2 500 450 40 315
nuage IR-3 500 450 55 280
nuage IR-4 450 450 65 265
Tab. 2.8 – Tempe´ratures de´duites des couleurs IR des diffe´rentes structures avant et apre`s
de´convolution compare´es au mode`le.
En ce qui concerne les autres structures, les tempe´ratures donne´es par le mode`le sont tre`s
infe´rieures a` celles mesure´es. On note aussi que la tempe´rature varie tre`s peu avec la distance au
niveau des nuages IR-1 a` IR-4 et il nous faut donc invoquer un autre me´canisme pour expliquer le
chauffage de la poussie`re, qui donne une tempe´rature apparemment constante, dans ces re´gions.
Une e´mission free-free rougie pourrait peut-eˆtre permettre d’expliquer ces tempe´ratures de
couleur e´leve´es, le gaz, dans ces re´gions, e´tant essentiellement ionise´, la densite´ de flux en M
n’e´tant que le double de celle en L′, on peut donc retenir cette interpre´tation e´galement. Cepen-
dant, dans ce cas, les e´missions radio et IR moyen seraient respectivement plus e´leve´es et moins
e´leve´es.
Influence des chocs sur l’e´mission IR Les chocs pourraient toutefois eˆtre un me´canisme
induisant un chauffage local de la poussie`re et, comme nous l’avons vu, des arguments morpholo-
giques tre`s forts nous permettent de les introduire ici. En effet, on conside`re ge´ne´ralement que la
source radio C, au niveau de notre source IR-1b, est le lieu de la de´viation du jet par interaction
avec, probablement, un nuage ge´ant. Suivant le sche´ma propose´ par Villar-Mart´ın et al. (2001),
les grains de poussie`re peuvent survivre dans un environnement de choc et de radiation UV
intense, tel que la NLR, si les nuages consistent en une couche externe de gaz ionise´ et un coeur
dense et plus froid compose´ de poussie`re. Ce sche´ma est plutoˆt compatible avec nos conclusions
sur la comparaison entre la morphologie des e´missions UV et IR.
Ainsi, si on conside`re un nuage de densite´ n, traverse´ par un choc de vitesse vs, la luminosite´
UV induite de ce nuage sera, d’apre`s Dopita & Sutherland (1996) :
Luv,shock = 1.1× 10
−3
( vs
100km.s−1
)3.04 n
cm−3
ergs.cm−2.s−1
La densite´ du nuage responsable de la de´viation du jet a e´te´ estime´ par Gallimore et al. (1996a)
a` au moins 100 cm−3, en conside´rant les proprie´te´s du jet. Cette valeur est d’ailleurs compatible
avec les densite´s trouve´es dans les nuages mole´culaires du plan galactique.
Dans une e´tude cine´matique de la NLR, Axon et al. (1998a) trouvent des vitesses de choc
d’environ 700 km.s−1. En conside´rant ces conditions initiales et avec un nuage HST-C de 10×10
pc, le flux UV induit uniquement par la propagation du choc est d’environ 2×1040 ergs.s−1.
Si maintenant on essaie de fixer une limite supe´rieure, avec une densite´ de 200 cm−3, un
choc rapide de 1000 km.s−1, le flux UV induit est environ 10 fois supe´rieur : Luv,shock=1.2×10
41
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ergs.s−1. Malgre´ tout, cela repre´sente un ordre de magnitude de moins que le flux rec¸u en
provenance de la source centrale a` cette distance (2.4×1042 ergs.s−1).
On voit donc que les chocs ne permettent pas, seuls, de reproduire les tempe´ratures de couleur
trouve´es dans les structures IR-1 a` IR-4. Concernant IR-1B, les observations spectroscopiques
ont montre´ que la majorite´ de l’e´mission UV e´tait une re´-e´mission du continuum excitateur de
la source centrale, il y a donc peu de chance pour que, dans cette zone, les chocs chauffent
la poussie`re. Enfin, Gallimore et al. (1996a) ne de´tectent aucune zone de choc dans la partie
supe´rieure du jet radio, au niveau des structure IR-3 et IR-4.
Ainsi, tant que des grains de poussie`re classiques sont conside´re´s, il est difficile de trouver
un me´canisme excitateur capable de de´livrer de si hautes tempe´ratures de couleur.
L’hypothe`se des nano-diamants On peut toutefois imaginer que la poussie`re n’est pas que
sous forme classique. Le chauffage stochastique de poussie`re sous forme de tre`s petits grains,
VSG (very small grains en anglais), peut ainsi eˆtre invoque´ pour expliquer des tempe´ratures
de couleur e´leve´es. Cette espe`ce de grain peut ainsi contribuer de fac¸on importante au spectre
proche et moyen IR de re´gions baignant dans un fort rayonnement UV (Desert et al. 1990).
Ce me´canisme a e´te´ re´cemment propose´ par522002Davies et al.Davies, Burston, & Ward pour
expliquer les couleurs tre`s rouges des ULIRG.
Mode`le ge´ne´ral d’un VSG carbone´ L’e´mission stochastique de VSG, tout d’abord
introduite pour expliquer le bond a` 220µm de l’e´mission IR interstellaire (Sellgren 1984), pourrait
eˆtre responsable de pre`s de 40% de l’e´nergie absorbe´e par la poussie`re dans le MIS (Desert et al.
1990), ce qui fait des VSG une population de grains assez re´pandue. Ils pourraient aussi eˆtre
responsables de bandes d’e´mission non identifie´es dans l’IR moyen (Guillois et al. 1999). Ils sont
donc d’un grand potentiel pour expliquer l’accroissement des tempe´ratures de couleur dans ces
zones fortement chauffe´es par des UV.
On conside`re dans ce mode`le simple, le cas d’un photon unique chauffant un VSG. Pour
estimer la tempe´rature maximale atteinte par ce grain ainsi que les rapport d’intensite´ entre
les bandes IR pendant son refroidissement, nous avons besoin d’estimer sa capacite´ calorifique.
Celle-ci peut eˆtre approxime´e par une loi de Debye a` basse tempe´rature et une constante pour
les hautes tempe´ratures, en suivant un mode`le de type Dulong et Petit, ce qui peut eˆtre e´crit de
la manie`re suivante :
C =
(
C0
T
T0
)3
1 + C0C1
(
T
T0
)3
ou` T0 est la tempe´rature de Debye tempe´rature de l’espe`ce de poussie`re conside´re´e, et C0 et C1
des coefficients qui de´pendent des caracte´ristiques du grain. Nous avons pris :
C0 = 2.38 × 10
4a3cm
( T
T0
)3
et
C1 = 30.5 × a
3
cm
en J.K−1, en conside´rant un simple grain carbone´. La tempe´rature de Debye d’un tel grain
est de 2000 K (Jones & d’Hendecourt 2000). Notre mode`le parvient alors a` reproduire les ca-
racte´ristiques du chauffage et du refroidissement d’un VSG en bon accord avec celles issues de
leur mode`le, beaucoup plus sophistique´.
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Fig. 2.19 – Fonction de refroidissement d’un grain de 5 nm
de rayon, chauffe´ par des photons de 5000 a` 10 eV (en haut)
et un grain de 1 nm de rayon chauffe´ par des photons de 100
a` 1 eV (en bas).
Lorsqu’un photon est ab-
sorbe´, il chauffe le grain jus-
qu’a` sa tempe´rature maximale,
qui de´pend de la taille du grain, de
sa nature et de l’e´nergie du pho-
ton.
Le grain se refroidit alors en
re´-e´mettant l’e´nergie que lui a
communique´ le photon, principa-
lement dans l’IR. Si on conside`re
que le grain e´met comme un corps
noir, alors le flux total e´mis par le
grain pendant son refroidissement
est donne´ par :
F (λ) =
∫
piBλ[T (t)]× 4pia
2dt
ou` T (t) est la solution de l’e´quation
de conservation d’e´nergie sui-
vante :
CdT = 4pia2σT 4dt
En utilisant l’expression de la
capacite´ calorifique de´rive´e pour
un VSG carbone´, on obtient le
flux e´mis dans chaque bande de
l’IR par un tel grain en se refroi-
dissant. On peut ainsi essayer de
reproduire les rapports de couleur
observe´s avec diffe´rentes tailles de
grains et e´nergies de photon inci-
dent. Les fonctions de refroidisse-
ment de deux types de grains sont
montre´es sur la figure ci-contre.
On voit que dans le cas de “gros”
grains (5 nm), la tempe´rature ini-
tiale ne monte qu’a` 500 K pour
un photon de 5 keV, alors qu’elle
monte a` 1000 K pour un photon
de 100 eV sur un grain de 1 nm.
La tempe´rature initiale du grain
de´pend donc tre`s fortement de la
taille de celui-ci, ce qui a pour conse´quence, pour les gros grains, a` faire chuter l’e´mission en
bande K. Par contre, ils se refroidissent aussi moins vite que les petits grains, et le champ UV a`
invoquer est donc moins dense. Ainsi, sur un gros grain, le flux perd 50% de sa valeur en 5 ms,
alors que dans le cas du petit grain, c’est en moins de 0.5 ms, soit 10 fois plus rapidement.
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Comparaison aux mesures On arrive ainsi a` reproduire globalement les rapports de flux
observe´s dans l’IR avec diffe´rentes tailles de grains et diffe´rentes e´nergies de photons, comme le
montre la figure 2.20, la solution moyenne, indique´e par la croix est trouve´e pour un photon de
6 eV chauffant un grain de 0.5 nm.
Dans l’environnement d’un NAG, il n’y a cependant pas qu’une taille de grain et ni un seul
type de photon UV.
Fig. 2.20 – Taille de grain et e´nergie de photon UV
en fonction des rapports de couleur observe´s.
On peut construire pour une dis-
tribution typique de photons UV un
programme de minimisation qui per-
met de trouver la distribution opti-
mum de tailles de grains permettant
de reproduire les rapports de couleur
observe´s dans l’IR. On peut de plus
ajouter une contrainte supple´mentaire,
en supposant que l’extension nord-est
de la source observe´e par Bock et al.
(2000) est en fait constitue´e de 4 sources
inde´pendantes, dont le flux repre´sente
le quart de ce qu’ils mesurent. On ob-
tient ainsi une couleur : L-N=3.9. Pour
simplifier le proble`me, on conside`re des
distributions de photons et de grains
constantes en fonction de l’e´nergie et de
la taille du grain respectivement. On se
place donc dans deux re´gimes distincts,
des photons de 1 a` 10 eV et des photons
de 10 a` 100 eV. Les tailles de grains optimum trouve´es dans les deux cas sont de 0.5 a` 1 nm pour
les photons peu e´nerge´tiques et de 1.5 a` 10 nm pour les photons e´nerge´tiques. En conside´rant
que ces re´gions sont principalement chauffe´es par l’objet central, que l’e´mission d’un disque
d’accre´tion d’un trou noir super-massif est 10 fois plus importante a` 100 eV qu’a` 10 eV, on en
de´duit qu’il faut environ 10 fois plus de VSG de 1 a` 10 nm que de grain de 0.5 a` 1 nm.
La contrainte des indices de couleur estime´ nous a donc permit de restreindre l’intervalle
des caracte´ristiques possibles de ces grains avec une grande proportion de grains de quelques
nanome`tres chauffe´s par le rayonnement de la source centrale.
Avec ce mode`le simple de l’e´mission de VSG, on arrive a` reproduire les rapports de couleur
trouve´s dans les nuages IR-1 a` IR-5, en invoquant le chauffage par la source centrale, et sans
avoir recours a` une hypothe´tique source de chauffage locale non de´tecte´e.
Quelle est la nature de ces VSG?
Un tre`s bon candidat VSG serait une population de nano-diamants. En effet, des expe´riences
en laboratoire ont permis de montrer que ces nano-grains pouvaient atteindre des tempe´rature
de 1000 K, en absorbant un unique photon UV (Jones & d’Hendecourt 2000). De plus, les nano-
diamants sont une espe`ce tre`s stable et tre`s re´sistante, ce qui est une condition indispensable
pour survivre dans cet environnement tre`s dur (UUV ≈ 10 KeV.cm
−3.
Ce type de grains se forment ge´ne´ralement dans les fort champs UV par de´position chi-
mique de vapeur (Hill et al. 1998) ou dans des chocs, comme l’indique leur de´couverte dans des
me´te´orites ayant e´te´ soumises a` de fortes pressions (Lewis et al. 1987). Ces deux arguments,
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ajoute´s a` l’indice de la pre´sence d’une population non ne´gligeable de VSG dans le MIS sont des
e´le´ments en faveur de la pre´sence de nano-diamants dans les structure IR-1 a` IR-5 de NGC 1068.
Malgre´ tout, notre mode`le a des limites. Par exemple, on suppose que nos grains ont un
spectre d’e´mission de type corps noir, alors que des expe´riences en laboratoire semblent montrer
que la majorite´ de l’e´mission IR a lieu dans des bandes pre´cises, compte-tenu de la valeur tre`s
faible du coefficient d’absorption (le diamant est connu pour eˆtre transparent dans l’IR). D’un
autre coˆte´, ces bandes d’e´mission ne semblent apparaˆıtre que pour des grains suffisamment gros
(Jones et al. 2004) et nous ne pre´disons pas l’existence de motifs spectroscopiques lie´s aux nano-
diamants, pour les tailles que nous de´duisons (≈1 nm), dans les spectres de ces re´gions (les
signatures des “gros” nano-diamants sont attendues a` 3.43µm et 3.53µm).
La poussie`re de la source centrale Les couleurs IR mesure´es sur la source centrale, dans
une ouverture de la largeur du pic de diffraction correspondent a` la poussie`re dont la tempe´rature
est comprise entre 900 et 950 K. Ce re´sultat, qui de´pend toutefois de la diffe´rence de qualite´ de
correction obtenue pendant les observations, est en bon accord avec les conclusions de l’e´tude
spectroscopique avec GriF, pour lesquelles la re´solution e´tait deux fois plus faible.
Cette constatation nous ame`ne donc a` comparer nos images au mode`le de transfert radiatif
de´veloppe´ pre´ce´demment. Dans ce mode`le, la source centrale en bande K repre´sente la surface
exte´rieure d’une cavite´ de sublimation entourant l’objet compact. Dans le cas de NGC 1068,
le mode`le nous donne une largeur de 0.7 pc pour cette cavite´ avec un allongement N-S ca-
racte´ristique. Wittkowski et al. (2004) trouvent une largeur <0.5 pc dans la direction P.A.=45◦,
ce qui est plutoˆt compatible avec cette valeur, compte-tenu de l’allongement observe´. L’allonge-
ment est lui confirme´ par Weigelt et al. (2004) qui trouvent cependant une taille > 2.5 pc avec
des observations speckle.
Comme nous l’avons vu, en ajustant une gaussienne a` 2D sur nos images de´convolue´es, on
trouve une largeur de 2.1 pc en bande Ks, pour l’allongement N-S qui est trois fois supe´rieure a`
celle donne´e par le mode`le. On en conclut donc que l’allongement observe´ n’est pas force´ment
repre´sentatif de l’allure re´elle de la cavite´ de sublimation, les tailles misent en jeu e´tant bien
plus petites et que, par exemple, la pre´sence d’un nuage tre`s proche de la source centrale, et
non re´solue, pourrait accentuer l’effet d’e´longation. Malgre´ tout, cela ne remet pas en cause la
conclusion que l’e´mission de cette re´gion resterait domine´e par la cavite´ de sublimation, comme
en atteste les rapports de couleur IR.
Conclusions de cette e´tude
Cette e´tude nous montre l’importance d’obtenir un haut contraste pour l’observation des
NAG. Graˆce a` l’utilisation d’un des plus grand te´lescope disponible, avec une OA a` haut rende-
ment et une me´thode soigne´e de restauration du contraste dans l’image, nous avons pu disse´quer
l’e´mission IR de NGC 1068 et mettre a` jour des de´tails et de nouveaux me´canismes a` l’oeuvre
dans le coeur de la beˆte.
Les principales conclusions pour NGC 1068 peuvent eˆtre re´sume´es comme suit :
– La morphologie globale de l’e´mission dans le proche IR semble de´signer le jet, observe´ en
radio, comme le principal responsable de la structuration de la NLR. Au niveau de la source
radio C, une structure tre`s particulie`re est observe´e et apparaˆıt tre`s rectiligne en bande M
et plus courbe´ a` 2.2 et 3.8µm. La diffe´rence de morphologie peut probablement s’expliquer
par une extinction diffuse de la poussie`re, et cette structure repre´sente la contrepartie IR
de l’e´mission du nuage interagissant avec le jet.
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– Quatre nuages allonge´s (IR-1 a` IR-4) se de´veloppent paralle`lement et quasi-pe´riodiquement
le long de l’axe du jet et l’entoure avec la structure IR-6. La cause de l’arrangement si
re´gulier de ces nuages est une question ouverte car aucune simulation d’interaction de
jet avec le MIS n’est capable de le reproduire. Nous pre´fe´rons toutefois interpre´ter le
me´canisme responsable de la formation de ces structures en termes d’instabilite´s hydro-
dynamiques induites par le jet dans la NLR.
– La tempe´rature de couleur de´rive´e de la photome´trie de ces structures est bien trop grande
pour eˆtre due a` l’excitation de la source centrale, si on conside`re que la poussie`re est sous
forme de grains classiques.
– La comparaison a` un simple mode`le de´montre l’impossibilite´ de reproduire ces tempe´ratures
avec un chauffage par des UV ge´ne´re´s par le passage d’un choc dans le nuage. D’un autre
coˆte´, si une fraction de la poussie`re est sous forme de VSG, on arrive a` reproduire les
tempe´ratures observe´es avec un chauffage par la source centrale. Nous proposons donc
que la poussie`re contenue dans ces nuages se trouve en grande partie sous forme de VSG,
peut-eˆtre des nano-diamants, en raison de leur re´sistance et de leur formation sous une
illumination UV, chauffe´s de fac¸on stochastique par la source centrale. L’e´missivite´ de ces
derniers dans l’IR est encore mal connue et cette proposition me´rite donc confirmation.
– Les images de´convolue´es indiquent la pre´sence de deux nouvelles sources, syme´triquement
re´parties autour de l’objet central, le long de l’axe P.A.=-20◦. Elles ont des diffe´rences de
magnitude de 2 avec la source centrale et leur couleur est e´quivalente a` de la poussie`re a`
600 K, ce qui est compatible avec un chauffage par la source centrale, a` cette distance.
– La source centrale est allonge´e le long de l’axe P.A.=-16◦, avec une largeur a` mi-hauteur en
bande K de 2.2 pc dans la direction de l’allongement et infe´rieure a` 1 pc dans la direction
perpendiculaire, la source y e´tant non re´solue. On donne aussi une limite supe´rieure de
5.5 pc pour la source en bande L′ et M. Cet allongement est reproduit par un mode`le de
transfert radiatif qui donne toutefois une taille 3 fois infe´rieure.
Un petit be´mol subsiste a` la fin de cette e´tude. En effet, les structures IR-1 a` IR-5 ne sont
pas vraiment de´tecte´es sur les images en bande K avant et apre`s de´convolution. Seules quelques
traces des deux premie`res sont discernable, noye´es dans le fond diffus et la lumie`re diffuse´e de la
source centrale. Pourtant, le mode`le de nano-diamant pre´dit un rapport de couleur a` peu pre`s
constant pour ces structures.
2.3.4 Coronographie avec NaCo : filaments infrarouges
Pour ve´rifier l’existence de ces structures en bande K, et donner plus de cohe´rence a` notre
mode`le en mesurant l’intensite´ e´mise dans ces re´gions, il faudrait augmenter le temps d’expo-
sition. Ceci aurait pour conse´quence de saturer le de´tecteur sur la source centrale, et de plus,
la lumie`re diffuse´e augmenterait dramatiquement (ainsi que les effets de saturation geˆnant la
de´tection de nos cibles.
Une solution a` ce dilemme consiste a` utiliser la coronographie, ce qui n’a (a` ma connaissance)
jamais e´te´ tente´e sur un NAG, afin d’augmenter (encore !) le contraste autour de la source
brillante. Cette technique, utilise´e principalement en OA pour mettre en e´vidence la pre´sence
de compagnons faibles autour d’une e´toile (plane`te extra-solaire, naine brune, ...), consiste a`
cacher l’objet brillant avec un masque et a` placer un diaphragme pupillaire pour poser plus
longuement. Cette technique doit son nom a` ses inventeurs, qui l’utilise`rent pour la premie`re
fois pour e´tudier la couronne solaire (Lyot 1939).
Plusieurs types de masque peuvent eˆtre utilise´s a` cet effet comme le masque de Lyot ou le
coronographe a` 4 quadrants, dont un exemplaire du dernier type, conc¸ut et re´alise´ au LESIA, a
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e´te´ installe´ sur NaCo en octobre 2003.
Principe de la coronographie 4QPM
Le principe du masque de phase a` 4 quadrants (qu’on nommera 4QPM dans la suite)
(Rouan et al. 2000) est base´ sur l’utilisation de lames de phase arrange´es dans une configuration
a` 4 quadrants, 2 sur une diagonale et les deux autres, de´phase´s de pi sur l’autre. Si on conside`re
une correction parfaite du front d’onde, les 4 faisceaux issues d’une source place´e au centre du
masque se combinent de fac¸on destructive, nous permettant d’atteindre une atte´nuation de 12
magnitudes en laboratoire.
Fig. 2.21 – Principe du 4QPM (la diffe´rence de couleur
repre´sente le de´phasage de pi) et image de champ plat
de celui de NAOS (haut). Exemple d’utilisation sur un
objet multiple (bas).
Une e´valuation des performances de
ce type de syste`me peut eˆtre trouve´e
dans Riaud et al. (2001, 2003). L’effica-
cite´ d’atte´nuation de´pend de la qualite´
de la correction, ce qui re´serve ce type
d’instrument aux objets relativement
brillant. Nous avons vu dans la section
pre´ce´dente, qu’un Strehl en bande K
>0.5 e´tait accessible sur NGC 1068, ce
qui justifie d’utiliser un tel instrument.
Bien suˆr, ce type de coronographe
ne permet pas d’e´teindre comple`tement
la source, mais le principe interfe´ro-
me´trique e´vite les effets de diffraction
sur le bord du masque et permet donc,
en the´orie de sonder des re´gions plus
proches de celui-ci. Ainsi, si dans le cas
d’un coronographe de Lyot, on ne peut
explorer des re´gions situe´e a` moins de 4
a` 5λ/D du bord du masque, dans le cas
du 4QPM, on peut s’approcher a` moins
de 2 λ/D, ce qui en fait un instrument
de choix pour l’e´tude des NAG.
Conditions d’observation
J’ai donc re´alise´ les premie`res observations coronographiques de NGC 1068 avec le 4QPM
installe´ sur NACO, juste avant son ouverture a` la communaute´, en Novembre 2003. Le seeing
e´tait tre`s bon, d’environ 0.7′′et le ciel e´tait clair. NAOS a e´te´ asservi sur le noyau de NGC 1068,
en utilisant l’ASO visible, nous permettant d’obtenir un rapport de Strehl moyen d’environ 0.6,
comme annonce´ par le calculateur temps re´el.
Une se´rie de 100 poses de 1 s a e´te´ acquise sur NGC 1068 et sur une e´toile de calibration
(BD 00413, une e´toile de de type G0). L’e´toile a e´te´ choisie pour reproduire les meˆme conditions
de correction que sur NGC 1068, et le Strehl obtenu est d’environ 0.55.
Les images de cette e´toile sont utilise´es a` la fois pour mesurer les effets de la turbulence
re´siduelle (le halo) et e´valuer les motifs de diffraction re´siduels du masque coronographique.
Les images sont traite´es de la manie`re habituelle, soustraites du ciel et moyenne´es, et l’image
finale de la re´fe´rence est soustraite a` celle de l’objet. On obtient les images pre´sente´es dans les
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Fig. 2.22 – Image coronographique en bande Ks de NGC 1068, soustraite de l’image coronogra-
phique de la re´fe´rence, compare´e a` l’image en bande Ks, sans coronographe.
figures 2.22 et 2.23. L’accroissement du bruit et des incertitudes introduits par cette soustraction
nous conduit a` ne pas interpre´ter les structures situe´es a` moins de 0.15′′de la source centrale.
D’abord, sur l’image plein champ (13′′de coˆte´), on remarque que la source posse`de une
forme ovo¨ıdale, allonge´e le long de l’axe P.A.=40◦, compatible avec l’axe du jet. On notera
que les motifs diffractifs induits par l’araigne´e du te´lescope ainsi que les zones atte´nue´es par le
coronographe (intersections des masques de phase) peuvent donner l’impression d’un bicoˆne tre`s
bien de´fini. De plus, ces artefacts se trouvent exactement dans l’axe vrai du bicoˆne, ce qui ge`ne
les interpre´tations.
Structures nord : vagues induites par le jet
Au nord de la source centrale (repe´re´e par le croisement du motif du coronographe), une
e´mission diffuse domine sur les grandes e´chelles, avec une tendance a` se regrouper en petits
paquets d’e´mission pour les re´gions situe´es a` moins de 100 pc du coeur.
Plus proche de ce dernier, une structure allonge´e le long de l’axe P.A.=-10◦et courbe´e est
de´tecte´e (niveaux jaunes sur l’image de droite de la figure 2.22), en accord avec l’e´longation N-S
du profile de la source mise en e´vidence sur l’image en bande Ks sans le masque et de l’image
obtenue apre`s de´convolution. Cette structure est partiellement masque´e par le coronographe et
nous ne pouvons donc pousser plus loin l’interpre´tation. On constate juste que sur cette image,
elle a l’allure d’une micro-spirale (forme en S caracte´ristique) balafrant le coeur.
Directement au nord de cette structure, on trouve une source (figure 2.22) que l’on peut
identifier a` la source IR-CN. Toutefois, la proximite´ de la source centrale empeˆche toute mesure
pre´cise de sa photome´trie, comme pre´ce´demment discute´.
A` environ 15 pc au nord du noyau, on de´tecte une source allonge´e et le´ge`rement courbe´e,
identifiable avec la structure IR-1b pre´ce´demment de´finie. On note surtout la ressemblance
frappante entre la structure mise a` jour par l’utilisation du coronographe et celle obtenue
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Fig. 2.23 – Image coronographique plein champ (en haut a` gauche), zoom sur les structures
filamentaires sud (en haut a` droite). Image coronographique soustraite de la re´fe´rence avec une
table de couleur choisie pour mettre en e´vidence les nuages IR-1 a` IR-4 (en bas a` gauche)
compare´e au re´sultat de la de´convolution en bande Ks.
118
2 De´convolution d’images - e´tude de NGC 1068
apre`s de´convolution, ce qui renforce la confiance qu’on peut avoir sur les autres re´sultats de
la de´convolution.
La de´couverte la plus marquante de ces observations coronographiques est la mise en e´vidence
a` 2.2µm des vagues de nuages a` partir de 25 pc nord du noyau et se de´veloppant le long de
l’axe P.A.=47◦. Les premie`res de ces structures e´taient a` peine identifie´es sur l’image Ks sans
coronographe et sont maintenant parfaitement visibles et bien de´limite´es. A` l’inverse des images
non de´convolue´es en L′ et en M, ces structures apparaissent parfaitement distinctes sur l’image
coronographique, be´ne´ficiant d’une meilleure re´solution, et donc d’une taille de pixel 2 fois plus
faible. Ainsi, on confirme entie`rement le re´sultat des de´convolutions sur le plan morphologique
et on obtient un bon RSB en bande Ks sur ces structures, ce qui va nous permettre de faire
la photome´trie et de confirmer ou d’infirmer l’hypothe`se des VSG, ce qui sera fait dans la
section 2.3.4.
On confirme ainsi la pre´sence de structures allonge´es, aligne´es le long de l’axe radio, mais
la pre´sence du masque coronographique masquant la zone ou` se situe le nuage IR-5 ne nous
permet pas de ve´rifier la pre´sence d’une re´gion d’e´mission en bande Ks a` ce niveau. L’hypothe`se
de structures induites par le jet reste toutefois d’actualite´.
Structures sud : des filaments IR
Toujours dans les re´gions les plus proches du coeur, on de´tecte au sud une structure identi-
fiable avec la source IR-CS. Malgre´ tout, comme dans le cas nord, elle est trop proche du centre
pour pouvoir eˆtre caracte´rise´e avec pre´cision. Directement au sud de cette structure, se dessine
la contrepartie en Ks de la structure IR-6, de forme remarquablement similaire au re´sultat des
de´convolutions dans les 3 bandes. Malgre´ le manque de contrepartie dans l’UV, cette structure
est donc pre´sente du proche IR a` l’IR moyen (Bock et al. 2000), avec une morphologie quasiment
constante, aux limites de re´solution pre`s.
A` plus large distance du coeur, au sud-ouest, de nouvelles structures non de´tecte´es sur les
images hors coronographe dans aucune des bandes sont mises en e´vidence. Il s’agit d’un groupe
de nuages, tre`s fins, en forme de portion d’arc, semblant entourer le noyau, tels une succession
de coquilles a` grande e´chelle. Leur structure et leur position par rapport au noyau poussent a`
les rapprocher des vagues de nuages observe´es au nord, mais elles sont plus e´loigne´es du noyau
et s’e´tendent sur une plus grande surface.
Ces structures pourraient eˆtre la contrepartie IR sud, dans le bicoˆne d’ionisation, des ana-
logues aux structures filamentaires observe´es au nord dans les images UV (Capetti et al. 1995).
Une partie de ces structures apparaˆıt comme un groupe “d’arclets”, a` environ 160 pc sud du
noyau, qui se de´veloppe sur environ 70 pc, mais qui est malheureusement en partie masque´ par
le motif du coronographe. La liaison e´vidente dans la premie`re se´rie d’arclets dans les quadrants
sud et ouest de l’image, nous permet de penser que les structures plus distribue´es et diffuses
observe´es dans le quadrant ouest a` plus grande distance sont de meˆme origine.
Selon Thompson et al. (2001), le coˆne d’ionisation sud, non clairement mis en e´vidence dan
les observations UV, probablement a` cause de l’extinction du plan galactique de NGC 1068,
devrait eˆtre de´tectable dans l’IR. De plus, on note sur l’image pre´sente´e par les meˆmes auteurs,
a` environ 150 pc sud du noyau, une se´rie de nuages tre`s structure´s et e´mettant dans les raies
de l’hydroge`ne ionise´ (Hα et Pashenα) de l’IR. L’origine de ces structures n’a pas e´te´ e´tudie´e,
mais nous notons de grandes similarite´s morphologiques avec celles qui sont de´tecte´es dans nos
images coronographiques a` la meˆme distance, meˆme si elles posse`dent une allure moins re´gulie`re
et s’e´tendent, de plus, plus pre`s du noyau sur les images Hα. Cette e´mission est superposable
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aux structures observe´es dans la bande du [SiVI] par les meˆmes auteurs, ce qui est comparable,
comme discute´ par eux, a` ce qui se passe dans les grands complexes de HII, observe´s dans le
plan galactique, ou` e´mission de poussie`re et d’hydroge`ne ionise´ se confondent, ce qui permet d’en
conclure que la poussie`re est probablement pie´ge´e dans de tels complexes dans l’environnement
du coeur de NGC 1068.
Ces structures ne sont toutefois pas de´tecte´es dans l’IR moyen,, ce qui pourrait te´moigner
d’une sensibilite´ moindre des observations a` 10µm. Dans nos observations en bande Ks, sans
coronographes, elles e´taient masque´es par la lumie`re diffuse´e de la source centrale, et ont e´te´
de´tecte´es pour la premie`re fois sur une image Hα, en bande e´troite donc, dans laquelle l’effet du
continuum de la source centrale est re´duit.
Une morphologie si structure´e dans la NLR sugge`re un me´canisme tre`s particulier pour
la modeler. Ces structures e´tant re´parties en coquilles concentriques autour du noyau, avec
une occurrence quasi-pe´riodique, une interpre´tation naturelle pourrait eˆtre l’influence d’un vent
pulsant la matie`re de la NLR et permettant de produire de tels arclets.
Une autre explication pourrait eˆtre du gaz e´jecte´ par des supernovae au coeur du NAG, et
se dispersant sous forme de bulles de plusieurs dizaines de pc depuis le noyau. La spectroscopie
de ces arclets pourrait nous donner plus d’information sur leur ve´ritable nature.
On note enfin que ces arclets sont distribue´s sur la face exte´rieure la la re´gion d’e´mission
structure´e observe´e en Hα. De plus, Crenshaw & Kraemer (2000a) trouvent une indication de
nuages en de´ce´le´ration dans la partie correspondante du coˆne d’ionisation nord, c’est a` dire a`
environ 150 pc au Nord Est du coeur, et aussi la pre´sence d’e´mission UV ge´ne´re´e par des chocs.
Ces arclets pourraient donc tracer l’interface entre le gaz entraˆıne´ par le jet et le MIS, la` ou` les
raies en e´mission s’intensifient.
Complexe est-ouest
Dans l’image soustraite de la re´fe´rence (figure 2.22), une structure complexe le long de l’axe
est-ouest est de´tecte´e. Proche du coeur, le motif identifie´ par Rouan et al. (1998) comme une
trace possible du tore mole´culaire n’est pas mise en e´vidence. La structure que nous de´tectons
traversant le noyau, elle est en partie affecte´e par la soustraction de la re´fe´rence et les motifs in-
duits par le masque coronographique. Nous ne pouvons donc pousser plus avant l’interpre´tation,
ni meˆme en mesurer sa photome´trie. On note qu’elle a toutefois une morphologie complexe, tre`s
torture´e, et pas vraiment interpre´table en l’e´tat.
Photome´trie et nano-diamants
Nous avons pu re´aliser une photome´trie absolue sur les re´gions qui entoure le coeur situe´es a`
une distance supe´rieure a` 0.15′′, sur l’image soustraite uniquement du ciel. La calibration de ces
mesures est faite a` partir du point ze´ro de´livre´ par les donne´es de calibration de l’instrument,
mais nous estimons a` 10% l’erreur de mesure, compte-tenu des incertitudes sur la transmission
du masque. Les magnitudes en bande Ks ainsi que les couleurs L′-Ks de´duite de ces observations
et des pre´ce´dentes, sont pre´sente´es dans le tableau 2.3.4.
Comme on le voit, ces couleurs correspondent a` une tempe´rature d’environ 500 K, pour les
re´gions nord, compatibles avec nos observations pre´ce´dentes. Nous avons donc ici une confirma-
tion de la tempe´rature tre`s e´leve´e de ces re´gions, de plus, comme nous l’avons vu pre´ce´demment,
ces indices de couleur e´leve´s peuvent eˆtre reproduite avec notre mode`le simple de VSG.
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Position Ouverture Mag Ks Ks-L′
nuage IR-1 0.05 14.0 4.0
nuage IR-2 0.05 14.2 4.2
nuage IR-3 0.05 14.2 4.6
nuage IR-4 0.05 15.0 4.5
nuage IR-6 0.05 13.9 4.3
source N2 0.04 16.0 -
Tab. 2.9 – Photome´trie et couleur Ks-L′ pour diffe´rentes structures identifie´es sur notre image
coronographique. Le rayon d’ouverture est donne´e en arcsec.
Conclusions de cette e´tude
La coronographie couple´e a` l’OA est une toute nouvelle technique pour l’e´tude de l’environne-
ment proche des NAG. Elle permet de sonder plus en profondeur l’environnement proche de ces
monstres et de de´tecter de nouvelles structures tre`s proches et pre´ce´demment cache´es par la diffu-
sion de la lumie`re de la source centrale. Dans cette e´tude, nous avons utilise´ un tout nouveau type
de coronographe, le 4QPM, dont l’installation sur un des VLT est la premie`re imple´mentation
sur un grand te´lescope et les re´sultats obtenus dans cette e´tude valident comple`tement les per-
formances de cet instrument.
En observant l’arche´type des noyaux de Seyfert II, nous avons mis en e´vidence un envi-
ronnement tre`s structure´ et tre`s complexe. Les structures identifie´es sont similaires a` ce qui
a e´te´ observe´ dans les autres bandes de l’IR (3.8 et 4.8µm), a` la meˆme re´solution, mais sans
masque, et e´taient comple`tement cache´es par la lumie`re diffuse´e de la source centrale lors de nos
observations en bande Ks.
La taille, la forme et la photome´trie des sources observe´es au nord est en bon accord avec
nos interpre´tations pre´ce´dentes en terme de structures modele´es par le jet et contenant de la
poussie`re sous forme de tre`s petits grains, qui seraient chauffe´s de fac¸on stochastique par la
source centrale.
De plus, de nouvelles structures filamentaires en arc ont e´te´ mises en e´vidence au sud du
noyau, qui pourraient eˆtre la contrepartie au sud de l’analogue des structures filamentaires
observe´es au nord dans les images UV. Malgre´ tout, plus d’informations sur ces structures sont
ne´cessaires pour comprendre leur nature exacte.
Ces observations ont e´te´ faites dans le cadre d’un test de faisabilite´ et ne repre´sentent qu’une
centaine de secondes d’inte´gration sur l’objet. Elles confirment toutefois le potentiel d’un tel
instrument, couple´ a` un grand te´lescope muni d’une OA performante, pour la compre´hension de
l’e´mission IR des NAG.
2.3.5 Spectroscopie avec NaCo : zoom sur la CLR
Afin d’obtenir un diagnostic plus pre´cis des conditions physiques au coeur des diffe´rentes
structures identifie´e dans le proche IR graˆce aux observation NaCo, la spectroscopie apparaˆıt
indispensable. NaCo propose un mode de spectroscopie longue fente que nous avons utilise´e.
Trois campagnes d’observations ont e´te´ mene´e dans ce but, dans les diffe´rentes bandes de l’IR
proche et avec diffe´rentes positions de fentes.
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Conditions d’observations
La premie`re campagne d’observations spectroscopiques a e´te´ mene´e en novembre 2002, dans
la bande Ks. Le seeing e´tait excellent (entre 0.45 et 0.63′′) et la masse d’air e´tait de 1.1. L’ASO
visible a e´te´ utilise´ et le Strehl moyen obtenu est d’environ 0.52 @ 2.2µm nous permettant
de pre´tendre a` la limite de diffraction. 54 images spectrales de 20 s ont e´te´ acquises pour un
temps total d’exposition d’environ 1000 s. Les pixels de 0.027′′ont e´te´ utilise´s, l’e´chantillonnage
de Shannon est donc tout juste ve´rifie´ (limite de diffraction = 0.056′′@ 2.2µm). Lors de ces
observations, la fente, centre´e sur le noyau, e´tait oriente´e a` 12◦comme le montre la figure 2.24.
Fig. 2.24 – Les deux positions de fente utilise´es
dans cette e´tude superpose´es a` l’image de´convolue´e
en bande M, avec l’e´chelle spatiale le long de la fente.
La seconde campagne d’observations
spectroscopiques a eut lieu en novembre
2003, cette fois en bande L et L′. La
fente, toujours centre´e sur le noyau e´tait
oriente´e a` 12 et 102◦, pour sonder la
direction de l’hypothe´tique tore de´tecte´
par Rouan et al. (1998). Les conditions
atmosphe´riques e´taient beaucoup moins
favorables, avec un seeing variant de
1.0 a` 1.6′′pour les observations a` 102◦et
entre 0.65 et 1.0′′pour les observations
a` 12◦. La masse d’air e´tait toujours aux
environs de 1.1. Le Strehl moyen obtenu
varie de 0.15 @ 2.2µm pour les obser-
vations a` 102◦(a` cause du fort seeing),
ce qui correspond toutefois a` 0.47 @
3.5µm nous permettant de pre´tendre
a` la limite de diffraction, jusqu’a` pre`s
de 0.6 @ 2.2µm pour les observations
a` 12◦correspondant a` plus de 0.8 @
3.5µm. Des pixels de 0.054′′ont e´te´ uti-
lise´s dans les deux cas et donc, la` en-
core, l’e´chantillonnage de Shannon est
tout juste ve´rifie´. 750 images spectrales
de 0.8 s ont e´te´ acquises dans chaque
cas, repre´sentant un temps total d’ex-
position de 600 s.
La troisie`me campagne a e´te´ mene´e en septembre 2005, en bande Ks et L. Cette fois, la fente
e´tait oriente´e d’une part a` 47◦, et de´centre´e de 0.3′′nord, afin d’inclure la se´rie de nuages allonge´s
de´couvert dans notre e´tude pre´ce´dente. Les conditions atmosphe´riques e´taient beaucoup moins
favorables, avec un seeing moyen d’environ 1.5′′, un fort vent et une turbulence rapide. Des pixels
de 0.027′′et 0.054′′ont e´te´ utilise´s en Ks et L respectivement et donc, la` encore, l’e´chantillonnage
de Shannon est tout juste ve´rifie´. Compte-tenu de la fraicheur des observations, une re´duction
pre´cise de ces donne´es n’a pas encore e´te´ faite et nous ne pre´senterons ici que quelques re´sultats
tre`s pre´liminaires.
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Traitement de spectres
La re´duction pre´liminaire des images spectrales est similaire a` ce qui a e´te´ de´veloppe´ pour
l’imagerie. Apre`s une correction des mauvais pixels ainsi que du champ plat, on soustrait le
ciel et les images spectrales sont recentre´es avec l’algorithme de´crit dans le chapitre 1. Ensuite,
comme nous l’avons vu dans le cas de GriF, un certain nombre d’effets, inhe´rents a` l’utilisation
d’un spectrographe, doivent eˆtre corrige´s.
D’abord, une distorsion des spectres, dans la dimension spectrale, est introduite par la dis-
persion du grisme, qui n’est pas parfaitement la meˆme sur tout le champ. Ceci peut introduire
un de´placement de plusieurs pixels de la position d’une longueur d’onde d’un bout a` l’autre
du champ, et donc une perte de re´solution spectrale. Corriger de cet effet correspond donc a`
un de´placement fin (sub-pixelique) de la position de chaque pixel de l’image, afin d’obtenir une
dispersion parfaitement identique. La distorsion introduite peut eˆtre e´value´e sur le spectre d’une
lampe de calibration, par ajustement d’un polynoˆme du second ordre. De plus, celle-ci e´voluant
le long de la fente, la totalite´ du domaine spectral doit eˆtre correctement e´chantillonne´ a` l’aide
de plusieurs raies. Ceci est possible en bande Ks, ou` on trouve pre`s d’une dizaine de raies, mais
ne l’est pas en bande L et L′. Dans ce cas, on utilise les raies atmosphe´riques pre´sente dans
les spectres de ciel de l’e´toile de calibration. Les fonctions d’e´volution de chaque coefficient du
polynoˆme de second ordre de la distorsion sont ensuite ajuste´es par une fonction line´aire afin
de pouvoir corriger tous les pixels de l’image. La position corrige´e de chaque pixel de l’image,
qui est pre´alablement sur-e´chantillonne´e, est ensuite estime´e avec une pre´cision d’un dixie`me
de pixel. Les images corrige´e sont ensuite ramene´e a` leur e´chantillonnage d’origine. Comme on
l’imagine, cette correction doit eˆtre effectue´e avant le recentrage fin de chaque image de la se´rie.
La re´solution spectrale finalement atteinte est estime´e sur les spectres corrige´s de la lampe de
calibration par ajustement d’une gaussienne sur chaque raie. Les largeurs obtenues nous me`nent
a` des re´solutions allant de 1720 a` 1740 le long de la dimension spectrale, ce qui est assez proche
de la re´solution the´orique de l’instrument (1700).
De plus, comme nous l’avons vu dans le cas de GriF, une le´ge`re rotation des spectres sur le
plan de la came´ra est aussi a` corriger, ce qui est fait suivant la me´thode de´crite pre´ce´demment,
apre`s recentrage fin et avant sommation des images spectrales.
Enfin, la transmission atmosphe´rique doit eˆtre corrige´e sur chaque spectre de l’image. En
bande Ks, celle-ci est estime´e a` l’aide du spectre de l’e´toiles de calibration, une e´toile A0, par
comparaison de celui-ci avec le spectre the´orique d’une e´toile de meˆme type, qui suit, a` ces
longueurs d’onde, une distribution de type Rayleigh-Jeans. Des spectres the´oriques peuvent eˆtre
trouve´s dans la librairie de spectres stellaires de l’ESO.
Dans le cas des observations de novembre 2003 en bande L et L′, traverse´es par de nom-
breuses bandes d’e´mission atmosphe´riques, le RSB obtenu sur le spectre de l’e´toile de calibration
est trop faible pour permettre une bonne calibration de la transmission atmosphe´rique, celle-ci
e´tant globalement faible, particulie`rement au de´but de la bande L (3.15 a` 3.3µm). On choi-
sit donc de faire l’hypothe`se que la source la plus centrale, re´pute´e “featureless” ne contient
aucun motif spectroscopique (ve´rifie´ dans la bande Ks), le spectre de celle-ci, a` la pente du
continuum pre`s, constitue une excellente calibration de la transmission atmosphe´rique. Ainsi,
tous les spectres obtenus lors de ces observations dans les deux bandes seront donc toujours
corrige´s de la transmission atmosphe´rique par division du spectre obtenu sur le pixel maximum
(compte-tenu de l’e´chantillonnage de ces observations, la source centrale semble tenir sur 1 pixel
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Fig. 2.25 – Spectres NaCo du coeur de NGC 1068 en bande Ks, avec une fente oriente´e a` 12◦.
A` gauche, le Nord et au droite, le Sud. De´placement par pas de 0.054′′de haut en bas.
dans la dimension spatiale).
Dans le cas des observations de septembre 2005, le RSB sur la re´fe´rence est tout juste suffisant
pour appliquer le premier type de correction dans les deux bandes (ici Ks et L′).
Pour la calibration photome´trique, le RSB de la re´fe´rence e´tait globalement suffisant. Malgre´
tout, seule la calibration photome´trique des observations de Novembre 2002, en bande Ks, a e´te´
re´alise´e pour le moment.
Pour estimer la fraction du flux de l’e´toile re´colte´ avec le spectrome`tre, nous avons utilise´
une simulation re´aliste d’un syste`me d’OA (comme de´crite dans le chapitre suivant). A` l’aide
ce ces re´sultats, on conside`re que pour un syste`me comme NaCo, avec un Strehl moyen de 0.6,
55% du flux total de l’e´toile est contenu dans un rayon de 1′′autour d’une fente de 86 mas. On
somme donc 70 spectres de l’e´toile le long de la fente, centre´s sur le spectre maximum et corrige´s
de la transmission atmosphe´rique, et on utilise le spectre total, contenant 55% d’une magnitude
de MKs=6.7 comme re´fe´rence photome´trique (cette valeur provient du catalogue 2MASS et est
entache´e d’une erreur de 2%). Compte-tenu des erreurs de mesures et mode´lisation ainsi que
de toutes les sources de bruit dans notre image, on peut placer une limite supe´rieure de 10%
d’erreur sur nos mesures photome´triques.
Spectres de la re´gion centrale
La fente e´tait aligne´e suivant des angles de 12◦et de 102◦(dans le cas de l’IR thermique),
permettant a` la fois de sonder la source centrale et son environnement et particulie`rement
les re´gions proches de´couvertes dans les e´tudes pre´ce´dente. Au Sud, a` l’Est et a` l’Ouest du
maximum, aucun motif spectroscopique n’est clairement identifie´ dans un rayon compris entre
0.1′′de 1′′, comme on pouvait s’y attendre, la fente n’interceptant aucune structure identifie´es
pre´ce´demment. Les spectres en bande Ks et L′ de ces re´gions sont propose´es dans les figure 2.25
2.27 et 2.28.
On peut dans un premier temps, tout comme dans le cas des observations GriF, ajuster une loi
de corps noir sur les spectres des re´gions centrales, afin d’en de´duire les tempe´ratures e´quivalentes
(dans l’hypothe`se ou` l’e´mission des re´gions centrales est domine´e par de la poussie`re chaude.
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Fig. 2.26 – Ajustement d’une distribution de corps noir sur les spectres NaCo du coeur de NGC
1068 en bande Ks, adoucis, avec une fente oriente´e a` 12◦. A` gauche, le Nord et au droite, le Sud.
De´placement par pas de 0.054′′de haut en bas.
Les spectres sont pre´alablement adoucis, dans la dimension spectrale, par convolution avec une
gaussienne de 5 pixels de largeur. Les re´sultats sont pre´sente´s dans la figure 2.26 et re´sume´s dans
le tableau 2.3.5. Bien entendu, cet ajustement ne peut eˆtre re´alise´ que sur les spectres en bande
Ks de Novembre 2002, posse´dant une correction de la transmission atmosphe´rique ade´quat.
Position Distance (pc) Tempe´rature Position Distance (pc) Tempe´rature
Maximum 0 950 K
Nord Sud
+0.054′′ +3.8 pc 900 K -0.054′′ -3.8 pc 900 K
+0.108′′ +7.6 pc 850 K -0.108′′ -7.6 pc 800 K
+0.162′′ +15.1 pc 825 K -0.162′′ -15.1 pc 750 K
+0.216′′ +22.7 pc 825 K -0.216′′ -22.7 pc -
+0.270′′ +30.2 pc 850 K -0.270′′ -30.2 pc -
+0.324′′ +37. pc - -0.324′′ -37. pc -
Tab. 2.10 – Tempe´ratures estime´es par ajustement d’une distribution de corps noir sur les
spectres NaCo de NGC 1068 en bande Ks, a` diffe´rentes positions le long de la fente
On notera dans un premier temps que les tempe´ratures de´duites de ces observations sont
le´ge`rement infe´rieures a` celles obtenues avec les observations GriF. Cette fois, la re´solution
angulaire est plus que double´e et on note une variations de tempe´rature sur des e´chelles de
0.05′′. La tempe´rature de la source la plus centrale, de 950 K, correspond a` celle obtenue avec
GriF a` plus grande e´chelle. Malgre´ tout, nous notons ici une variation plus brutale au Sud, la
tempe´rature atteignant 750 K a` 15 pc du maximum. Au nord, la tempe´rature reste e´leve´e, au-
dessus de 800 K, jusqu’a` une distance de 30 pc du maximum. Au-dela`, le continuum ne domine
plus suffisamment le fond pour eˆtre ajuste´ avec une loi de corps noir.
Une telle e´volution de la tempe´rature est plutoˆt compatible avec les interpre´tations pre´ce´dentes
sur la source centrale. En effet, elle pourrait traduire l’allongement dans la direction nord obtenu
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Fig. 2.27 – Spectres NaCo du coeur de NGC 1068 en bande L′, avec une fente oriente´e a` 12◦.
A` gauche, le Nord et au droite, le Sud. De´placement par pas de 0.054′′de haut en bas.
Fig. 2.28 – Spectres NaCo du coeur de NGC 1068 en bande L′, avec une fente oriente´e a` 102◦.
A` gauche, l’Est et au droite, l’Ouest. De´placement par pas de 0.054′′de haut en bas.
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a` la fois sur les images de´convolue´es et avec le mode`le de transfert radiatif.
Dans ce mode`le, l’allongement est duˆ a` la fois a` la forme torique du mate´riau obscurcisseur,
et a` l’inclinaison dans notre direction de ce tore. Ainsi, on aperc¸oit dans la direction nord la
gueule be´ante du monstre et les parties internes de la face oppose´e du tore. Au sud par contre,
l’extinction est accrue et aucune e´longation ne doit pas eˆtre de´tecte´e.
Meˆme si les spectres en bande L′ ne peuvent eˆtre exploite´s pour mesurer l’allure du conti-
nuum, ils pre´sentent des motifs spectroscopiques inte´ressants. Le premier d’entre eux est la raie
d’e´mission correspondant a` la transition ro-vibrationnelle v0-0 S13 de l’hydroge`ne mole´culaire
dont la longueur d’onde est 3.8µm. Ce serait a` notre connaissance la premie`re de´tection de cette
raie dans le noyau de NGC 1068 et d’une raie de l’hydroge`ne mole´culaire aussi proche du coeur.
Cette raie est de´tecte´e a` 0.108′′au Nord (soit 7.6 pc) et a` 0.108′′au Sud du maximum, ce qui
renforce l’ide´e que ce n’est pas un artefact. L’intensite´ de la raie rapporte´e a` celle du conti-
nuum est 3 fois plus importante au Sud. Aucun autre motif spectroscopique n’est de´tecte´ sur le
spectre ni meˆme sur les spectres suivant, ce qui pose un se´rieux proble`me quant au me´canisme
d’excitation, s’il s’agit effectivement d’une raie de l’hydroge`ne mole´culaire.
Au nord par contre, l’e´mergence de cette raie en e´mission correspond aussi a` l’apparition
de raies d’e´mission coronale ([AlIV] et [SiIX]). Cette corre´lation spatiale sugge`re qu’elles sont
e´mises dans le meˆme nuage, mais la substantielle diffe´rence de largeur entre les raies coronales
et les raies d’hydroge`ne mole´culaire semble indiquer un me´canisme d’excitation diffe´rent.
En excluant les chocs et en conside´rant un nuage poussie´reux, les raies coronales, e´mises dans
les re´gions pe´riphe´riques du nuage seraient excite´es par des X et les UV provenant de la source
centrale. D’un autre coˆte´, l’hydroge`ne mole´culaire, enfoui au coeur du nuages, serait prote´ge´ de
ce rayonnement destructeur mais toujours excite´ par le rayonnement tamise´ par la poussie`re
de la source centrale. Ceci n’expliquerait toutefois pas pourquoi d’autres raies de l’hydroge`ne
mole´culaire ne sont pas de´tecte´es a` ces positions. Une tre`s grande prudence s’impose donc sur
cette identification possible.
Toutes ces hypothe`ses me´ritent bien suˆr ve´rification, notamment avec des mesures de flux.
Compte-tenu de l’e´tat assez pre´liminaire de cette e´tude, et des incertitudes sur la transmis-
sion atmosphe´rique, nous ne pouvons conclure sur la pre´sence d’une raie Brackett γ large de
l’hydroge`ne ionise´ au niveau de la source centrale, comme nous l’avions envisage´ dans le cas
des observations GriF. En ce qui concerne la raie Brackett α, compte-tenu de la me´thode de
correction de la transmission atmosphe´rique, aucune conclusion ne peut eˆtre tire´e.
Spectres d’autres re´gions
Comme nous l’avons vu, au Sud, a` plus grande distance de l’objet central, aucun motif
spectroscopique n’est de´tecte´, la fente ne traversant aucune structure identifie´e. Au nord par
contre, a` partir de 0.2′′de nombreuses raies, notamment coronales sont de´tecte´es jusqu’a` une
centaine de pc de la source centrale.
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Fig. 2.29 – De´tails de l’image spectrale de NGC 1068
en bande Ks obtenue avec NaCo, centre´s sur les bande
du [Ca VIII], du [Si VII] et de l’hydroge`ne ionise´. La
dimension spectrale est verticale et la dimension spa-
tiale horizontale.
Comme le montre la figure 2.29, a`
premie`re vue, les raies d’e´mission de
l’hydroge`ne ionise´ et coronales sont clai-
rement de´tecte´es sur les images spec-
trales. Les positions des diffe´rentes
structures identifie´es dans les e´tudes
pre´ce´dentes sont meˆme corre´le´e avec
celles des pics d’intensite´ dans ces raies.
Plus pre´cise´ment, a` partir de 0.2′′(soit
environ 15 pc) du maximum, des raies
d’e´mission relativement e´troites (300 a`
400 km.s−1, de diffe´rentes espe`ces (HI
Brackett γ, [Ca VIII] et [Si VII] en
bande Ks, [Al IV] en bande L et [Al VI]
et [Si IX] en bande L′ sont de´tecte´es le
long de la fente et jusqu’a` une distance
de plus de 1′′(soit environ 100 pc). Les
figures 2.30 et 2.31 montrent l’e´volution
de ces raies pour les diffe´rentes posi-
tions.
Outre une faible e´mission e´tendue,
on montre une tre`s nette corre´lation
entre les diffe´rents pics d’intensite´ lo-
caux et les structure pre´ce´demment
identifie´es. Alors que ces raies sont
inexistantes dans la re´gion A de la
figure 2.30, elles commencent a` ap-
paraˆıtre clairement dans la re´gions B,
qui correspond a` la position de la struc-
ture IR-1b, puis disparaissent dans la
re´gion C, zone vide de structure par-
ticulie`re. Elles re´-apparaissent ensuite
dans les re´gions D et E, correspondant
aux nuages IR-3 et IR-4, avant de disparaˆıtre dans le fond au niveau de la re´gion F.
Les raies coronales connaissent meˆme un pic d’intensite´ plus important (relativement au
continuum) au niveau des structures IR-3 et 4 qu’au niveau de la structure IR-1b.
On peut aussi tracer aussi les profils spatiaux de la source pour ces diffe´rents intervalles
spectraux, ainsi que pour le continuum. On obtient la figure 2.32 ou` ces profils sont compare´s a`
ceux obtenus sur l’e´toile de calibration dans les meˆmes domaines spectraux.
D’une part, on confirme pleinement le caracte`re re´solue de la source centrale de NGC 1068
en bande Ks (ce qui e´tait une des conclusions de l’e´tude d’imagerie), mais on montre aussi
(figure de gauche), la pre´sence d’e´mission e´tendue (la queue nord de la source est plus e´tendue
pour la raie du [Ca VIII] que pour le continuum) et la pre´sence de contreparties aux vagues
d’e´mission (les nuages IR-3 et 4). Ce re´sultat assez spectaculaire pose la question de la relation
entre cette e´mission coronale et ces structures a` la morphologie si particulie`re. En effet, outre la
photo-ionisation par la source centrale, un me´canisme d’excitation privile´gie´ des raies coronales
est la production d’un rayonnement UV-X par des chocs. Or les chocs sont eux meˆmes pressentis
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Fig. 2.30 – Allure des raies (de gauche a` droite) HI Brackett γ, [Ca VIII] et [Si VII] de´tecte´es
en bande Ks sur la partie nord de NGC 1068, superpose´e a` l’image coronographique en bande
Ks. Les spectres sont repre´sente´s par pas de 0.54′′.
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Fig. 2.31 – Allure des raies (de gauche a` droite) [Al IV] de´tecte´e en bande L et [Al VI] et [Si IX]
de´tecte´es en bande L′ sur la partie nord de NGC 1068, superpose´e a` l’image coronographique
en bande Ks. Les spectres sont repre´sente´s par pas de 0.54′′.
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Fig. 2.32 – A` gauche, profils spatiaux obtenus pour diffe´rents intervalles spectraux sur NGC
1068 (en trait plein) et sur l’e´toile de re´fe´rence (en trait pointille´). A` droite de´tail de la queue
nord des profils du continuum sur NGC 1068 (trait plein marron) de l’intervalle centre´ sur la
raie du [Ca VIII] (trait plein bleu) et du continuum de l’e´toile (en trait pointille´).
comme me´canisme baˆtisseur possible de ces structures allonge´es.
Prouver que ces raies coronales sont bien excite´es par des chocs pourraient nous permettre
d’e´tayer notre interpre´tation sur la morphologie de ces structures. Le diagnostic spectrosco-
pique est alors essentiel. Les mesures de flux et de largeur obtenues sur les diffe´rentes structures
sont pre´sente´es dans le tableau 2.3.5. Malheureusement, compte-tenu des conditions de calibra-
tions des spectres en bande L et L′, on ne peut, pour l’instant comple´ter ce tableau par les
caracte´ristiques des raies de l’[Al IV], l’ [Al VI] et du [Si IX]. Ceci est toutefois envisageable
dans le futur proche.
D’apre`s Marconi et al. (1996), l’e´mission coronale dans le coeur de NGC 1068 connaˆıt un pic
a` environ 0.5′′Nord-Est de la source centrale. Ceci est pleinement ve´rifie´ sur nos observations.
Par contre, ces auteurs avancent un rapport [Si VII]/[Ca VIII] proche de 1, ou` nous trouvons
plutoˆt un rapport supe´rieur a` 10. Cette grosse diffe´rence est probablement due a` la diffe´rence
d’ouverture des diffe´rentes mesures. Alors que nous estimons un rapport tre`s localise´, leur mesure
est faite sur une ouverture de plusieurs secondes d’arc. Leur rapport est donc probablement
domine´ par l’e´mission e´tendue, alors que le notre concerne principalement les re´gions IR-1b,
IR-3 et IR-4.
D’apre`s Ferguson et al. (1997), un tel rapport proche de 1 est caracte´ristique d’une re´gion
peu poussie´reuse avec une abondance en e´le´ments comparable a` l’abondance solaire. Un rapport
supe´rieur a` 1 devrait indiquer une sous abondance de [Ca VIII], ou bien la pre´sence d’un milieu
tre`s poussie´reux, comme c’est le cas pour la ne´buleuse d’Orion, par exemple.
D’apre`s les meˆmes auteurs, la raie de l’[Al VI] doit se former beaucoup plus loin de l’objet
central que le [Si IX]. Or, sur nos spectres, l’[Al VI] apparaˆıt tre`s toˆt, et ces deux raies en
e´mission sont tre`s corre´le´es au niveau spatial. De plus, la raie de l’[AlVI] tend a` disparaˆıtre
pour les grandes distances, plus toˆt que le [Si IX]. Ce paradoxe apparent me´rite une e´tude plus
approfondie.
Enfin, en conside´rant les courbes d’e´missivite´ fournies par ces auteurs et en se plac¸ant dans
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Fig. 2.33 – Spectre total obtenu sur les structure Nord Est en Septembre 2005 et ajustement
par un corps noir a` 600 K.
un milieu poussie´reux, la pre´sence du [CaVIII] semble indiquer une densite´ moyenne supe´rieure
a` 104 cm−3 pour les zones situe´es de 10 a` 100 pc de la source centrale.
Ces re´sultats tre`s pre´liminaires ne nous permettent pas de conclure, pour l’instant, sur un
me´canisme responsable de l’excitation des raies coronales mais en revanche, la forte corre´lation
entre l’e´mergence de cette activite´ et la pre´sence des structures pe´riodiques est un re´sultat tre`s
nouveau.
Finalement, l’analyse du continuum des spectres de ces structures est un des premiers
re´sultats de la campagne d’observations de Septembre 2005. Elle permet d’e´tayer notre in-
terpre´tation sur le roˆle des nano-grains dans l’e´mission IR des nuages Nord Est. En effet, dans
le cas de ces observations, la fente e´tait oriente´es suivant P.A.=47◦et de´cale´e de 0.3′′au nord.
Elle intercepte donc la totalite´ de ces structures, tout en e´tant suffisamment e´loigne´e du coeur
central pour e´viter la contamination. Le continuum du spectre total de ces structure est tre`s
bien ajuste´ par un corps noir a` 600 K, comme le montre la figure 2.33.
Ceci constitue une ve´rification des tempe´ratures de couleur estime´es en imagerie et ren-
force notre hypothe`se d’un chauffage stochastique. Cependant, aucun motif spectroscopique ne
confirme l’hypothe`se de la pre´sence de nano-diamants. Rappelons toutefois que les signatures
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spectroscopique du diamant autour de 3.4µm pourrait eˆtre absentes dans le cas de tre`s petits
grains, comme avance´ dans la section pre´ce´dente.
Conclusions de cette e´tude
Les re´sultats pre´liminaire de cette e´tude spectroscopique de NGC 1068 dans le proche IR
avec NaCo sont tre`s prometteurs et peuvent se re´sumer comme suit :
– L’ajustement du continuum des re´gions les plus centrales par une loi de corps noir nous a
permis de noter une variation de tempe´rature sur des e´chelles d’environ 4 pc, qui doit eˆtre
compare´e a` notre mode`le de transfert radiatif. La tempe´rature obtenue pour le coeur, de
950 K, est compatible avec nos interpre´tation pre´ce´dentes en terme de cavite´ de sublima-
tion.
– Nous de´tectons, a` 0.1′′au Nord et au Sud de la source la plus centrale, un motif spec-
troscopique a` 3.8µm dont la longueur d’onde correspond a` une raie d’un e´tat hautement
excite´ de l’hydroge`ne mole´culaire. Le fait qu’aucune autre raie de l’hydroge`ne mole´culaire
ne soit de´tecte´e nous impose la prudence sur cette possible de´tection, compte tenu de la
difficulte´ de trouver un me´canisme excitateur capable de rendre compte de l’e´mergence de
cette seule raie.
– De nombreuses raies coronales sont de´tecte´e dans l’environnement du coeur. Toutefois,
l’e´tat tre`s pre´liminaire de cette e´tude ne nous permet pas pour l’instant de trancher en
faveur d’un me´canisme d’excitation, ni meˆme d’obtenir plus de de´tails sur les conditions
physiques de ces re´gions.
– Une corre´lation tre`s nette est mise en e´vidence entre l’e´mergence de ces raies en e´mission
et la position des structures re´gulie`res de´tecte´es sur nos images NaCo. Ceci peut constituer
un argument en faveur de notre interpre´tation sur l’influence des chocs sur la forme de
ces structures, s’il s’ave`re que le me´canisme excitateur de l’e´mission coronale est bien lie´ a`
des chocs. Cette hypothe`se pourra eˆtre approfondie, une fois la calibration de ces donne´es
effectue´es, graˆce au nombre important de raies coronales de´tecte´es (au moins 4 espe`ces
diffe´rentes, a` diffe´rents niveaux d’excitation).
– Enfin, l’ajustement d’une loi de corps noir sur les spectres des structures IR-1 a` IR-4
nous fournit une tempe´rature e´quivalente de 600 K, en tre`s bon accord avec nos mesures
pre´ce´dentes sur les images NaCo. Ce re´sultat confirme notre analyse pre´ce´dente en terme de
chauffage stochastique de tre`s petits grains de poussie`re, mais aucun motif spectroscopique
particulier ne permet d’e´tayer notre hypothe`se sur les nano-diamants.
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Position Raie Flux largeur Vit. Relat. Raie Flux Largeur Vit. Relat
Total Br γ 64.8 649/221 -266 [CaVIII] 54.36 489 185
+0.21 - 4.84 441 -266 - 8.85 348 185
+0.27 - 6.21 497 -266 - 10.6 373 185
+0.32 - 5.2 400 -266 - 5.86 412 185
+0.38 - 2.27 372/276 33/-866 - 2.0 372 185
+0.43 - 0.40 317/387 33/-866 - 0.61 206 485
+0.49 - 0.38 289/207 33/-865 - 0.52 - -
+0.54 - 0.70 483/360 33/-865 - 0.59 - -
+0.59 - 2.32 510/300 33/-566 - 0.98 - -
+0.65 - 5.38 552 325 - 4.42 309 785
+0.70 - 6.32 703 325 - 4.54 373 485
+0.75 - 3.9 468/179 325/-550 - 3.71 398 785
+0.81 - 3.47 745/165 325/-550 - 4.33 360 785
+0.86 - 0.50 - - - 4.38 360 785
+0.95 - <0.1 - - - 0.20 - -
Total [Si VII] 557 428 -568
+0.21 - - - -
+0.27 - 0.1 347 -868
+0.32 - 69.58 385 -868
+0.38 - 54.91 313 -868
+0.43 - 19.77 385 -268
+0.49 - 4.40 120 -268
+0.54 - 0.52 349 -268
+0.59 - 0.10 337 -268
+0.65 - 4.57 350 -268
+0.70 - 44.20 373 -268
+0.75 - 38.97 337 -268
+0.81 - 35.53 340 33
+0.86 - 15.41 335 33
+0.95 - 7.7 349 33
Tab. 2.11 – Caracte´ristiques des raies d’e´mission de chaque espe`ces identifie´es sur les spectres
en bande Ks. Le flux est donne´ en unite´ de 10−18ergs.s−1.m−2 et est mesure´ sur une ouverture
de 0.86′′x 0.54′′, centre´ sur la position indique´e en ′′. Les largeurs et les vitesses relatives sont
donne´es en km.s−1. Dans le cas de l’e´mission Brackett γ, les chiffres gauches indiquent les
caracte´ristiques de la composante bleue et les chiffres a` droite, ceux de la composante rouge. Le
flux est inte´gre´ sur les deux composantes.
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Chapitre 3
Reconstruction de FEP – e´tude de
NGC 7469
Inte´reˆt de la reconstruction de FEP pour l’e´tude des NAG
Pour atteindre le meilleur rendement en terme de re´solution en imagerie astronomique, la
de´convolution apparaˆıt comme une e´tape incontournable. Une de´convolution efficace est re´alise´e
lorsque la fonction de transfert optique du syste`me est bien caracte´rise´e. Lorsque le temps de
te´lescope le permet, il est possible, comme on l’a vu dans le chapitre pre´ce´dent, de calibrer cette
fonction de transfert en observant une e´toile ayant les meˆmes caracte´ristiques que notre objet,
lorsque notre champ d’inte´reˆt scientifique ne contient pas d’e´toiles.
Bien entendu, cette me´thode, meˆme si facile a` mettre en oeuvre, posse`de de gros inconve´nients.
D’abord, elle ne´cessite d’utiliser une bonne partie du temps d’observation pour les calibrations
(si une stricte e´quivalence entre les magnitudes de l’objet et de l’e´toile est respecte´e pour as-
surer les meˆmes conditions de correction dans les deux cas, le temps d’inte´gration ne´cessaire
a` l’obtention d’une image de calibration de bonne qualite´ est comparable a` celui utilise´ pour
l’objet). Meˆme avec les techniques bien connues comme l’utilisation d’une densite´ neutre place´e
devant l’ASO pour re´duire artificiellement la magnitude de l’e´toile uniquement pour l’analyse,
rendant ainsi la correction comparable, alors que dans la voie d’imagerie, le flux rec¸u est bien
plus important, re´duisant d’autant le temps ne´cessaire a` l’obtention d’une bonne calibration, le
couˆt en temps d’observation est loin d’eˆtre ne´gligeable (de´-pointage du te´lescope, acquisition sur
la cible, etc ...).
L’autre de´savantage de la me´thode re´side dans la difficulte´ a` reproduire exactement les meˆmes
conditions de corrections avec deux objets diffe´rents (notre objet d’inte´reˆt qui peut eˆtre une
source e´tendue et l’e´toile de calibration, ponctuelle) avec de plus des conditions atmosphe´riques
le´ge`rement fluctuantes. Pour pallier cette difficulte´ on utilise ge´ne´ralement une de´convolution
myope, processus durant lequel on estime simultane´ment l’objet vrai et la FEP vraie, a` partir
d’une FEP moyenne de´duite des observations de l’e´toile de calibration, d’une DSP de la FEP
(variance de la FTO par rapport a` la FTO moyenne a` chaque fre´quence spatiale) et de l’image
obtenue. Les incertitudes sur l’estimation de cette dernie`re peuvent rendre les re´sultats d’une
telle me´thode ale´atoires si elles sont trop importantes (conditions de corrections trop fluctuantes
par exemple).
Ce type d’effet pourrait apparaˆıtre dans le cas que nous de´crirons dans ce chapitre. En effet,
nous nous inte´resserons a` l’e´tude d’une galaxie de Seyfert, de type I dont la source centrale tre`s
puissante, meˆme si fortement pique´e peut apparaˆıtre a` l’analyseur le´ge`rement e´tendue. De plus,
135
3.1 Description ge´ne´rale de la FEP longue pose
le contraste requis pour observer les structures environnantes, tre`s faibles, requiert des temps de
pose plutoˆt longs (pre`s de 4 min en bande K avec un te´lescope de 3m60 pour une seule pose),
temps pendant lequel la qualite´ de correction peut fortement fluctuer.
La volonte´ de pouvoir estimer de fac¸on pre´cise cette fonction de transfert pendant les ob-
servations, de gagner un facteur 2 a` 3 en temps d’observation est donc pleinement justifie´e, ce
besoin e´tant particulie`rement flagrant dans le cas des observations d’objets faibles, comme les
NAG.
3.1 Description ge´ne´rale de la FEP longue pose
Comme on l’a vu dans le chapitre d’introduction, la correction de´livre´e par un syste`me d’OA
n’est pas parfaite. Le front d’onde pre´sente toujours une le´ge`re perturbation qu’il est ne´cessaire
de caracte´riser. De´convoluer une image longue pose obtenue par OA, c’est a` dire s’affranchir des
effets de la fonction de transfert de l’instrument (le syste`me atmosphe`re + te´lescope + syste`me
d’OA + de´tecteur) ne´cessite alors une bonne caracte´risation de celle-ci.
Un syste`me d’OA ne cesse de produire des informations qui peuvent eˆtre utilise´es pour
reconstruire sa FEP longue pose. En effet, pour le besoin de la correction, l’ASO mesure a` chaque
instant la forme du front d’onde re´siduel afin de donner au CTR les informations ne´cessaires a`
sa reconstruction. Cette information sur la forme instantane´e du front d’onde doit permettre de
remonter a` la variance de la diffe´rence de front d’onde entre les points de la pupille : D(~r, ~ρ)
(comme de´crit dans le chapitre d’introduction p. 37 et explicite´ dans la suite) pendant les
observations, via la matrice de covariance des mesures et donc d’en de´duire l’allure de la FEP
longue pose.
La premie`re me´thode d’estimation de FEP, base´e sur ce principe a e´te´ de´veloppe´e par J.-P.
Ve´ran durant sa the`se (Ve´ran 1997), et j’en rappelle les grandes lignes dans ce paragraphe.
Je re-de´veloppe cette me´thode a` l’aide d’un formalisme le´ge`rement diffe´rent de celui utilise´ par
Jean-Pierre qui permet (a` mon gouˆt) de mieux mettre en e´vidence chacun des ingre´dients utilise´s
dans cette recette et de me permettre d’introduire plus facilement la nouvelle me´thode que je
propose.
Mais pourquoi une longue pose d’ailleurs ?
Cette me´thode fait appel a` des quantite´s moyennes au sens statistique, et le re´sultat est
une variance : c’est la variance de la diffe´rence de front d’onde entre les diffe´rents points de la
pupille pendant un temps a priori infini compte-tenu des conditions atmosphe´riques mesure´es,
de la statistique de Kolmogorov et de la correction applique´e. Les quantite´s qui sont utilise´es
pour la reconstruction (covariance des mesures, valeur du r0, variance du bruit) sont quant
a` elles estime´es sur un temps fini, celui de l’observation. Pour limiter les effets d’une telle
approximation, on se place dans le cadre de la longue pose, suffisamment longue en tout cas pour
pouvoir confondre l’ope´rateur de moyenne statistique avec l’ope´rateur de moyenne temporelle
empirique. Jean-Pierre Ve´ran montre dans sa the`se que la variance de l’erreur introduite de´pend
(entre autres) du rapport entre le temps de cohe´rence et le temps d’inte´gration.
Cette hypothe`se de longue pose est donc parfaitement ve´rifie´e dans le cas de l’application
a` l’e´tude des NAG, ou` la dynamique requise pour l’e´tude des structures environnant la source
centrale requiert des temps de pose longs, souvent de plusieurs centaines de secondes, sachant
que le temps de cohe´rence vaut en ge´ne´ral (pour des conditions typiques au VLT) quelques
dizaines de millisecondes.
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3.1.1 Expression analytique de la FEP longue pose
Comme nous l’avons dit (et redit) un syste`me d’OA ne corrige que partiellement les effets
de la turbulence. On s’inte´resse donc au re´sidu de front d’onde turbulent que je noterai :
(~r, t) = Φa(~r, t)− Φm(~r, t) (3.1)
ou` Φa(~r, t) est la phase turbulente a` l’entre´e de la pupille du te´lescope et Φm(~r, t) est la phase
reproduite par le MD. Comme on l’a vu dans le chapitre d’introduction, la FTO longue pose dans
le cas purement turbulent peut-eˆtre de´duite de la fonction de structure de la phase turbulente.
Dans le cas de la phase re´siduelle, l’expression est similaire. La FTO longue pose d’une image
corrige´e graˆce a` un syste`me d’OA peut donc s’e´crire sous la forme :
FTO(~ρ/λ) =
1
S
∫
P (~r)P (~r + ~ρ) exp[−
1
2
D(~r, ~ρ)]d~r
avec :
D(~r, ~ρ) = 〈|(~r)− (~r + ~ρ)|
2〉t
Ce calcul est loin d’eˆtre trivial a` cause du terme inte´gral. En effet, la de´pendance en ~r de D
ne permet pas de se´parer cette expression en un terme purement atmosphe´rique et un terme
constant duˆ au te´lescope et a` l’optique utilise´e (terme a priori constant pour toutes les observa-
tions d’une nuit). Si on suppose (frauduleusement) toutefois que la phase re´siduelle, tout comme
la phase turbulente, est stationnaire dans la pupille (on verra dans la sous-section 3.2.2 une
justification empirique de cette approximation), on peut stationnariser la fonction de structure
de la phase re´siduelle par rapport a` ~r (?) de la fac¸on suivante :
D(~ρ) =
∫
P (~r)P (~r + ~ρ)D(~r, ~ρ)d~r∫
P (~r)P (~r + ~ρ)d~r
(3.2)
ce qui nous permet, en nous affranchissant de la de´pendance en ~r, de sortir le terme de phase
re´siduelle de l’inte´grale et ainsi de de´composer la FTO longue pose en deux parties :
FTO(~ρ/λ) = FTOtel(~ρ/λ)× FTO(~ρ/λ)
ou` FTOtel(~ρ/λ) est la composante diffractive, purement due au syste`me optique (le te´lescope et
toutes les optiques, en incluant les aberrations fixes) et,
FTO(~ρ/λ) = exp
[
−
1
2
D(~ρ)
]
(3.3)
est la composante due aux re´sidus atmosphe´riques.
3.1.2 Estimation de la composante atmosphe´rique
Pour reconstruire la phase re´siduelle a` partir des informations issues de l’ASO, nous avons
besoin d’inverser sa matrice d’interaction D, qui repre´sente la re´ponse de l’ASO a` chaque degre´
de liberte´ du miroir. Dans le cas MC, nous avons vu au chapitre d’introduction qu’il nous
fallait nous placer dans un certain espace tronque´ des modes du miroir (celui pour lequel le
conditionnement de DtD est suffisamment faible pour assurer son inversion1). La de´nomination
1en effet, il s’agit d’inverser DtD
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modes miroirs de´signera donc, dans la suite, cette base tronque´e de modes du miroir et les
diffe´rentes variables associe´es seront affuble´es d’un ‖.
La phase re´siduelle, responsable de la composante atmosphe´rique de la FEP, peut se de´composer
en une composante miroir (c’est a` dire appartenant a` l’espace des modes du miroir) et une com-
posante orthogonale (c’est a` dire appartenant a` l’espace orthogonal au pre´ce`dent) :
(~r, t) = ‖(~r, t) + ⊥(~r, t) (3.4)
En suivant cette de´composition, la fonction de structure stationnarise´e peut s’e´crire sous forme
de trois composantes :
D(~ρ) = D‖(~ρ) +D⊥(~ρ) + 2Γ(~ρ) (3.5)
ou`
D‖(~ρ) = 〈|‖(~r)− ‖(~r + ~ρ)|
2〉
D⊥(~ρ) = 〈|⊥(~r)− ⊥(~r + ~ρ)|
2〉
Γ(~ρ) = 〈(‖(~r)− ‖(~r + ~ρ))(⊥(~r)− ⊥(~r + ~ρ))〉
Γ(~ρ) repre´sente donc la fonction de structure de la corre´lation entre la composante miroir
et la composante orthogonale et on peut raisonnablement espe´rer que ce terme soit ne´gligeable,
attendu que la composante miroir contient plutoˆt des basses fre´quences spatiales, et la compo-
sante orthogonale, plutoˆt des hautes fre´quences. Toutefois, la corre´lation n’est pas nulle a` cause
de la propagation de l’erreur de repliement. Une estimation de l’erreur introduite dans le cas
d’observations avec des syste`mes de type NAOS sera mene´e de fac¸on empirique dans la section
3.2.2.
Si on ne´glige le terme croise´, on peut e´crire la FTO comme :
B(~ρ/λ) = B‖(~ρ/λ).B⊥(~ρ/λ) (3.6)
avec :
B‖(~ρ/λ) = exp
[
−
1
2
D‖(~ρ)
]
et
B⊥(~ρ/λ) = exp
[
−
1
2
D⊥(~ρ)
]
On doit maintenant de´terminer les deux composantes de la fonction de structure de la phase
re´siduelle : D⊥ et D‖ .
3.1.3 Estimation de D⊥
⊥(~r, t), la composante orthogonale de la phase re´siduelle n’est pas du tout corrige´e par le
miroir. Donc on peut conside´rer que sa statistique suit celle de l’atmosphe`re, c’est-a`-dire celle
de Kolmogorov.
Sa fonction de structure peut donc se calculer graˆce a` des me´thodes de type Monte-Carlo,
en effectuant un grand nombre de re´alisations d’e´crans de phase turbulente pour un r0 donne´
(celui de l’observation !), et en privant ces phases de la composante qui aurait pu eˆtre corrige´e
par le miroir ‖. Cette fonction de structure sature aux alentours de la distance entre 2 action-
neurs, re´sultat aise´ment compre´hensible. En effet, lorsqu’on corrige la phase turbulente de ‖,
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on lui enle`ve tout ce qui est corrigeable, c’est-a`-dire toutes les fluctuations dont la longueur
caracte´ristique est supe´rieure a` la distance inter-actionneurs.
De plus, du fait de sa de´pendance a` la statistique de Kolmogorov, c’est une fonction de
(D/r0)
5/3. Elle peut donc eˆtre calcule´e pour un D/r0 donne´ (1 par exemple !) et eˆtre ensuite
de´duite pour une observation particulie`re graˆce a` l’expression suivante :
D⊥(~ρ)D/r0 = D⊥(~ρ)D/r0=1 × (D/r0)
5/3 (3.7)
3.2 Estimation de D‖ : la me´thode MC
Dans la suite, on notera avec unˆles grandeurs mesure´es. On omettra aussi volontairement
la dimension spatiale dans la notation des grandeurs manipule´es dans la suite qui deviennent
des vecteurs de composantes ou des composantes de´finies sur la base des modes miroir.
3.2.1 Principe de la me´thode MC
La de´nomination MC de cette me´thode provient du fait qu’elle utilise la solution au sens des
moindres carre´s de l’inversion de la matrice d’interaction.
C’est ce type de solution qui est par exemple utilise´e pour piloter NAOS ou`, comme nous
l’avons vu dans l’introduction, la matrice de commande (note´e D+) est l’inverse ge´ne´ralise´e de
la matrice d’interaction des modes du miroir : D‖.
Ainsi, D+ posse`de la tre`s inte´ressante proprie´te´ suivante :
D+D‖ = Id
Ainsi, dans l’espace des modes du miroir (comme de´crit dans le chapitre d’introduction, p. 23),
celui-ci corrige exactement ce qu’il voit : s’il voit un des modes du miroir, il corrige ce mode du
miroir. D+ est alors estime´e de la fac¸on suivante :
D+ =
(
Dt‖D‖
)−1
Dt‖
D‖ , la fonction de structure de la composante de la phase re´siduelle appartenant a` l’espace
des modes du miroir peut eˆtre de´duite directement des mesures. En effet, la mesure du re´sidu
de phase vrai wˆ s’e´crit :
wˆ = D∞
(
‖
0
)
+D∞
(
0
⊥
)
+ nw
soit :
wˆ = D‖‖ +D⊥⊥ + nw = D‖‖ + r + nw
ou` on a conside´re´ que D∞ = (D‖,D⊥) et ou` D⊥ est la matrice d’interaction de l’espace ortho-
gonal a` l’espace du miroir. nw est le bruit de mesure. Le terme
r = D⊥⊥ (3.8)
correspond a` l’erreur de repliement.
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On peut donc utiliser la proprie´te´ de la matriceD+ cite´e en de´but de section pour reconstruire
le terme ‖ a` partir des mesures. En effet :
D+wˆ = D+D‖‖ +D
+r +D+nw
et on obtient donc :
ˆ‖ = D
+(wˆ − nw)−D
+r = D+w˙ −D+r (3.9)
en notant : w˙ = wˆ − nw, les mesures de´-bruite´es.
Si on veut maintenant estimer la fonction de structure de la composante miroir, on veut
calculer :
D‖(~ρ) =
∑
i
∑
j
(C‖)ijUij(~ρ) =
∑
i
∑
j
〈ˆ‖ˆ‖
t〉ijUij(~ρ) (3.10)
avec :
〈ˆ‖ˆ
t
‖〉ij = D
+
(
〈w˙w˙t〉+ 〈rrt〉 − 〈w˙rt〉 − 〈rw˙t〉
)
ij
D+t (3.11)
et ou` les fonctions Uij(~ρ) sont de´finies comme :
Uij(~ρ) =
∫
P (~r)P (~r + ~ρ)[Mi(~r)−Mi(~r + ~ρ)][Mj(~r)−Mj(~r + ~ρ)]d~r∫
P (~r)P (~r + ~ρ)
ou` les {Mi(~r)} sont les modes miroirs. On peut de plus calculer les Ui,j aise´ment par utilisation
de la transforme´e de Fourier, comme de´crit dans l’annexe B de la the`se de J.-P. Ve´ran (Ve´ran
1997).
Le second terme de l’expression de la fonction de structure la phase re´siduelle D‖(~ρ) se
calcule donc (e´q. 3.11) a` partir :
– des Uij(~ρ), qui ne de´pendent que des modes {Mi(~r)} du syste`me et peuvent eˆtre pre´-
calcule´s
– de la matrice de covariance des mesures de´-bruite´es 〈w˙w˙t〉
– de la matrice de covariance de l’erreur de repliement 〈rrt〉 qui, comme la fonction de
structure de la composante orthogonale ne de´pend que des caracte´ristiques du syste`me
et de la statistique de l’atmosphe`re au moment de l’observation (d’apre`s l’e´quation 3.12),
donc du D/r0 et sera calcule´ pre´alablement via une me´thode de Monte-Carlo
– de deux termes de couplage entre les mesures et le repliement 〈w˙rt〉 et 〈rw˙t〉 (le second
n’est que le transpose´ du premier) qui eux sont plus complique´s a` estimer de´pendant d’une
mesure dans la pratique non re´alisable (mesure de repliement).
Une bonne connaissance du bruit est aussi ne´cessaire car sa variance doit eˆtre soustraite. En
effet :
〈w˙w˙t〉 = 〈wˆwˆt〉 − Cnw
ou` Cnw est la covariance du bruit sur les mesures. En pratique cette matrice est diagonale, le
bruit e´tant suppose´ de´corre´le´ d’une sous-pupille a` l’autre.
Quelques mots sur l’erreur de repliement
On rappelle ici que l’erreur de repliement est due a` des modes de hauts ordres, mal vus par
l’ASO, et donnant une mesure non nulle, reconstruite ensuite a` tort, par le calculateur comme
une combinaison line´aire de modes du miroir. Ainsi, le calculateur ajoute une composante miroir
dans la phase re´siduelle. La phase re´siduelle est donc en permanence pollue´e par l’introduction de
ces composantes replie´es de bas ordres qui sont rigoureusement indiffe´renciables de composantes
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re´ellement pre´sentes dans l’atmosphe`re dans une mesure. Elles diffe`rent cependant dans leur
comportement statistique que l’on peut connaˆıtre.
Le terme de repliement pur de l’e´quation 3.11 〈rrt〉 est ainsi facilement estime´, a` l’aide
de me´thodes type Monte Carlo et graˆce a` sa de´pendance en D/r0, connaissant le nombre,
l’agencement et la taille des sous pupilles :
〈rrt〉D/r0 = 〈rr
t〉D/r0=1 × (D/r0)
5/3 (3.12)
L’approximation de grande bande passante
L’e´quation 3.11 contient un terme croise´ (〈w˙rt〉 et 〈rw˙t〉 l’un n’e´tant que le transpose´ de
l’autre) qui doit eˆtre estime´ pour chaque observation conside´re´e. Il correspond au couplage entre
les mesures non bruite´es et les mesures de repliement et on peut en trouver une expression
analytique, en suivant une approche fre´quentielle de la correction. On utilisera pour cela les
notions rappele´es dans le chapitre d’introduction sur les fonctions de transfert temporelles des
syste`mes d’OA et sur le gain modal optimise´.
Une expression en est donne´e dans Ve´ran (1997) et rappele´e ici :
D+(〈w˙rt〉+ 〈rw˙t〉)D+t = 2×
∫
Hcor(gi, ν)(SaiRj + SRiRj )(ν)dν (3.13)
ou` SaiRj (ν) de´signe l’inter-spectre entre les composantes des modes miroirs dans la phase
turbulente et les composantes de repliement sur ces modes et SRiRj (ν) la DSP de l’erreur de
repliement dans cette meˆme base.
L’expression de ces termes de´pend donc des caracte´ristiques temporelles de la correction (de
la fre´quence d’e´chantillonnage et du gain donne´ a` chaque mode) et compte tenu de la richesse
des configurations d’un instrument comme NaCo, ils sont difficiles a` estimer par avance. De plus,
une estimation pre´cise de ces termes, pour chaque observation particulie`re, ne´cessite l’utilisation
de simulations. Les conditions exactes de ces dernie`res, meˆme si tre`s re´alistes, sont difficiles a`
e´galer a` la re´alite´ rendant ce type de calcul assez peu fiable.
Ne´anmoins, on peut conside´rer ces termes ne´gligeables sous certaines hypothe`ses. Cette ide´e
a e´te´ de´veloppe´e dans la the`se de Jean-Pierre qui travaillait sur la reconstruction de FEP de
syste`mes a` courbure, donc a` vitesse d’e´chantillonnage rapide (typiquement 1000 Hz). Ne´gliger
ces deux termes de couplage, c’est conside´rer que le syste`me posse`de une grande bande passante,
c’est a` dire conside´rer que la fre´quence de coupure de la fonction de transfert de re´jection (qui
de´crit le comportement temporel du syste`me en boucle ferme´e) est grande devant la fre´quence
de coupure de la DSP temporelle du mode miroir conside´re´. Examinons plus pre´cise´ment cette
hypothe`se.
L’erreur de repliement a pour conse´quence d’ajouter de l’e´nergie provenant de modes de
hauts ordres, donc de hautes fre´quences spatiales inaccessibles a` l’ASO, aux basses fre´quences
spatiales dans la phase re´siduelle. Ces modes de hauts ordres ont une fre´quence de coupure
temporelle dans l’atmosphe`re supe´rieure a` celle des modes du miroir (la fre´quence de coupure
d’un mode dans l’atmosphe`re est proportionnelle a` son ordre radial).
Mais comme leur spectre d’e´nergie dans l’atmosphe`re de´croˆıt aussi fortement avec leur
ordre radial, la majeure partie de l’erreur de repliement va provenir de modes d’ordres radiaux
le´ge`rement supe´rieurs a` celui du miroir et dont la fre´quence de coupure est donc proche de celle
du mode miroir d’ordre le plus e´leve´. Cette fre´quence de coupure temporelle (νM ) est e´value´e
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a` partir du nombre d’actionneurs line´aires du miroir (qui donne l’ordre radial le plus haut que
peut re´aliser le miroir) et de la vitesse du vent, par analogie avec les polynoˆmes de Zernike
(Conan 1994) : νM = 0.3(n+ 1)V/D, ou` n est le nombre d’actionneurs line´aires du miroir, V la
vitesse du vent et D le diame`tre du te´lescope).
De son coˆte´, la fonction de transfert de re´jection, ou de correction, pre´sente dans l’e´quation
3.13, atte´nue tre`s fortement les spectres jusqu’a` sa fre´quence de coupure (νcor). On comprend
alors que ces termes de couplage deviennent ne´gligeables si la fre´quence de coupure de la fonction
de transfert de re´jection est tre`s supe´rieure a` νM .
En effet, le spectre de l’erreur de repliement, et, a fortiori l’inter-spectre des modes miroirs
et de l’erreur de repliement, coupent a` une fre´quence proche de νM , c’est a` dire qu’il n’y a plus
d’e´nergie dans ces spectres au-dela` de cette fre´quence. Si cette dernie`re est bien infe´rieure a` la
fre´quence de coupure de la fonction de transfert de re´jection, alors toute l’e´nergie contenue dans
ces spectres sera atte´nue´e et la contribution finale sera quasi nulle.
Cette hypothe`se est alors pleinement ve´rifie´e dans le cas des syste`mes a` courbure, ou` l’uti-
lisation de photo-diodes a` avalanche dans l’ASO permet un e´chantillonnage tre`s rapide de l’at-
mosphe`re (typiquement 1000 Hz) et ou` le nombre de modes corrige´s est en ge´ne´ral assez bas.
Toutefois, un syste`me Shack-Hartmann fonctionne avec une bande passante bien plus limite´e
qu’un syste`me a` analyse de courbure (la fre´quence d’e´chantillonnage peut descendre jusqu’a` 15
Hz), ce qui permet de travailler avec des sources faibles malgre´ l’utilisation de CCD. De fait,
l’hypothe`se de grande bande passante n’est pas force´ment valide pour toutes les configurations
d’un instrument comme NAOS.
3.2.2 Caracte´risation de la me´thode MC
En estimant la fonction de structure de la phase de la manie`re pre´ce´demment de´crite, nous
avons duˆ faire quelques approximations parfois sciemment frauduleuses. Il convient maintenant
d’estimer a` quel point ces approximations sont valides sur le panorama des configurations que
propose un instrument comme NAOS.
Cette me´thode n’a pour l’instant e´te´ caracte´rise´e sur simulations et sur donne´es vraies que
pour le cas des syste`mes base´s sur l’analyse a` courbure (Ve´ran 1997). La me´thode a e´te´ aussi
teste´e pour le syste`me ADONIS qui posse`de un analyseur de type Shack-Hartmann, mais uni-
quement dans certaines conditions plutoˆt favorables a` la reconstruction (Harder 1999). Une
caracte´risation comple`te de ce type de me´thode pour un analyseur Shack-Hartmann est donc
ne´cessaire. De plus, la majorite´ des observations se trouvant dans ce recueil ont e´te´ effectue´es
avec l’instrument NaCo. Il semble donc inte´ressant de caracte´riser la me´thode pour cet instru-
ment en particulier, sachant que les re´sultats pourront eˆtre extrapole´s pour d’autres syste`mes
base´s sur des Shack-Hartmann.
Caracte´ristiques de la simulation
Pour obtenir les donne´es ne´cessaires a` la caracte´risation de la me´thode MC, une simulation
comple`te d’un syste`me d’OA de type NAOS est ne´cessaire. Une simulation re´aliste d’un tel
syste`me a e´te´ e´bauche´e au sein de l’ONERA pour la re´alisation de NAOS et finalise´e par Cyril
Petit et Fernando Quiros-Pacheco afin de prendre en compte une majorite´ de parame`tres entrant
en jeu dans la composition d’un syste`me d’OA.
Ce code permet d’e´tudier diverses configurations et on choisit de simuler un syste`me avec un
Shack-Hartmann de 14x14 sous-pupilles et un miroir de 187 actionneurs, configuration standard
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d’utilisation de NAOS.
L’ASO peut eˆtre mode´lise´ de deux fac¸ons diffe´rentes : un mode`le purement ge´ome´trique dans
lequel les pentes dans chaque sous-pupille sont obtenues par moyennage de la diffe´rence de phase
entre les bords de la sous-pupille et un mode`le diffractif, ou` les pentes de chaque sous-pupille sont
obtenue par calcul de centre de gravite´ apre`s formation de l’image au foyer de la sous-pupille.
Ayant fait une hypothe`se de line´arite´ dans la description de la FEP longue pose (se´paration de
la phase re´siduelle en deux composantes que l’analyseur voit de la meˆme fac¸on se´pare´ment et
groupe´e), on pre´fe´rera le mode`le ge´ome´trique qui est line´aire.
La fiabilite´ de la simulation est estime´e par comparaison des matrices d’interaction the´orique
(obtenue par simulation) et expe´rimentale (mesure´e sur le syste`me). L’erreur relative de mode´li-
sation est tre`s faible, meˆme dans le cas de l’ASO ge´ome´trique. On peut aussi par ce biais calibrer
la re´ponse relative de chaque actionneurs, les tensions y e´tant envoye´es lors de la mesure de la
matrice d’interaction expe´rimentale e´tant toutes e´gales tout comme dans la simulations. Au
niveau du syste`me, on obtient donc avec les simulations des caracte´ristiques tre`s proches de la
re´alite´.
Le calcul de la matrice de commande est effectue´ avec la me´thode MC, en utilisant la base de
159 modes de´finit pour NAOS, et les gains sont optimise´ a` la Gendron (Gendron & Lena 1995),
comme pour le syste`me NAOS toujours pour coller le plus possible aux performances re´elles
de ce dernier. On choisit un retard d’une trame (le plus re´aliste dans la mesure ou` le code de
simulation ne permet de choisir que des retards entiers), et les fre´quences d’e´chantillonnage lors
des simulations seront choisies parmi les configurations possibles de NAOS (de 15 a` 500 Hz).
Les e´crans de phase turbulents instantane´s sont obtenus par translation de la pupille sur un
e´cran de phase turbulent de grande taille obtenu lui-meˆme par la combinaison de 3 e´crans de
phase, construit en suivant la statistique de Kolmogorov et situe´s a` 3 altitudes distinctes mais
re´alistes (au sol a` 5 et a` 10 km d’altitude). Les e´crans de phase sont pe´riodiques, on peut donc
y faire de´filer la pupille inde´finiment. De plus, chaque altitude posse´dant une vitesse (1, 10 et
10 m.s−1) et une direction (0◦, 30◦et 60◦) de vent particulie`re mais re´aliste on peut obtenir des
simulations aussi longues qu’on le veut (pourvu qu’on ait la place de stocker les donne´es).
E´tude de l’impact de l’approximation de phase stationnaire
C’est la premie`re approximation qui a e´te´ faite. En stationnarisant la fonction de structure
de la phase re´siduelle, on a pu se´parer l’expression de la FTO en 2 composantes, une lie´e au
te´lescope et l’autre purement atmosphe´rique. Malheureusement, une phase turbulente partielle-
ment corrige´e par OA n’est pas strictement stationnaire et l’impact de cette approximation doit
donc eˆtre estime´.
La FTO longue pose FTOtheo (obtenue hors approximation de stationnarite´) est donne´e
par :
FTOtheo(~ρ) =
1
NFTOk
∑
k
FTOk(~ρ) =
1
NFTOk
∑
k
∫
P (~r)P (~r + ~ρ) exp [ık(~r)− ık(~r + ~ρ)]d~r
(3.14)
avecNFTOk = T×fech, ou` T est le temps total d’inte´gration et fech la fre´quence d’e´chantillonnage
du syste`me. Ce qui donne :
FTOtheo(~ρ) =
∫
P (~r)P (~r + ~ρ)
1
NFTOk
∑
k
exp [ık(~r)− ık(~r + ~ρ)]d~r
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Fig. 3.1 – Diffe´rents e´crans de phase obtenus avec la simulation : a, e´cran de phase turbulent,
b, composante miroir de la phase turbulente, c, composante orthogonale de la phase turbulente,
d, reconstruction effective de la phase turbulente a` partir des mesures et en utilisant le miroir
simule´, e, phase re´siduelle. La FTO moyenne obtenue (trait plein) est compare´e a` la FTO du
te´lescope (trait pointille´ rouge) et a` la FTO turbulente (trait pointille´ jaune)et la FTO du
uniquement a` la phase re´siduelle (sans te´lescope) en vert. La fre´quence d’e´chantillonnage est de
200 Hz et le rapport de Strehl moyen est de 0.83.
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Fig. 3.2 – Meˆme le´gende que pour la figure 3.1 mais pour un rapport de Strehl moyen est de
0.28.
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soit :
FTOtheo(~ρ) =
∫
P (~r)P (~r + ~ρ)〈exp [ı(~r)− ı(~r + ~ρ)]〉d~r
La phase turbulente est a` statistique gaussienne (elle re´sulte de la somme de nombreux
processus ale´atoires) donc la phase re´siduelle, qui peut eˆtre conside´re´e comme une version filtre´e
de cette dernie`re a` travers un filtre line´aire l’est donc aussi. On peut donc e´crire :
〈exp ı[(~r)− (~r + ~ρ)]〉 ≈ exp−
1
2
〈[(~r)− (~r + ~ρ)]2〉 ≈ exp−
1
2
D(~r, ~ρ)
travaillant ici avec des moyennes empiriques, sur un nombre fini d’e´ve`nements.
On peut ensuite sortir le terme atmosphe´rique de l’inte´grale en utilisant la version station-
narise´e de la moyenne de la fonction de structure D(ρ) (comme indique´ dans Conan 1994,
p. 90-91) et obtenir une expression de la FTO longue pose dans le cas de l’approximation de
stationnarite´ FTOm,stat :
FTOstat(~ρ) = exp
(
−
1
2
D(~ρ)
) ∫
P (~r)P (~r + ~ρ)d~r (3.15)
Enfin, on peut montrer, en revenant a` l’expression de D(ρ) (Conan 1994), que tout ceci nous
a conduit a` approximer une moyenne d’exponentielles par l’exponentielle de la moyenne. Ceci
implique une sous-estimation syste´matique de la FTO comme le montre Jean-Pierre Ve´ran dans
sa the`se. Toutefois, les simulations qu’il utilise pour mettre en e´vidence l’erreur introduite ne
sont pas tre`s re´alistes (la phase re´siduelle est simule´e par une succession e´crans de phase prive´s
d’un certain nombre de polynoˆme de Zernike). Il est essentiel de valider cet approximation dans
le cas d’un syste`me complet, par exemple de type NAOS.
Fig. 3.3 – En trait plein la FTO obtenue avec le calcul exact
(FTOtheo), en trait pointille´ la FTO obtenue avec le calcul
approche´ (FTOstat) dans plusieurs cas de correction : (de
haut en bas) rapport de Strehl de 0.85, 0.80, 0.70, 0.50 et
0.15.
A` l’aide des outils de simula-
tion d’OA de´crit pre´ce´demment,
on peut obtenir une grande
se´rie d’e´crans de phase re´siduelle
courte pose repre´sentative de ce
qu’on obtiendrait en sortie d’un
syste`me d’OA dans des condi-
tions standards d’utilisation. On
pourra estimer sur ces derniers,
d’une part, les FTO courte pose
utilise´es dans l’e´quation 3.14 de
FTOtheo et calculer D(ρ) utilise´
dans l’e´quation 3.15 de FTOstat.
Graˆce a` la modularite´ de la si-
mulation, on peut alors tester
l’hypothe`se de stationnarite´ pour
diffe´rentes configurations.
On se place dans des condi-
tions de turbulence constante
pour toutes les simulations et,
dans un premier temps, on n’in-
troduit aucun bruit. On fait juste
varier la fre´quence d’e´chantillon-
nage pour faire varier la bande
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passante donc l’erreur temporelle et ainsi le taux de correction. Ainsi, en utilisant des fre´quences
d’e´chantillonnage de 500, 200, 100 50 et 30 Hz, on obtient des rapports de Strehl moyens re´sultant
de 0.85, 0.80, 0.70, 0.55 et 0.15.
Les re´sultats sont pre´sente´s dans la figure 3.3, ou` sont trace´s FTOtheo et FTOstat pour les
diffe´rents cas. Le nombre d’e´crans de phase pris en compte est toujours le meˆme (2500), mais le
temps d’observation est de plus en plus grand (quelques secondes pour les hauts Strehl, c’est a`
dire les hautes fre´quences d’e´chantillonnage a` plus d’une minute pour les plus basses).
Comme le montre la figure 3.3, cette approximation est globalement valide pour une grande
varie´te´ de configurations. Les configurations les plus lentes, donc les bas taux de correction,
montrent toutefois une erreur non ne´gligeable pour toutes les fre´quences. Dans ces cas, la FTO est
sous-estime´e comme pre´dit pre´ce´demment. Deux effets pourraient induire cette sous-estimation :
d’une part l’approximation de stationnarite´ et d’autre part une erreur de convergence due au
nombre limite´ d’e´le´ments de notre e´chantillon. Le second effet est ici e´carte´, les FTO e´tant lisses,
une erreur de convergence n’introduisant pas d’effet syste´matique.
Les travaux couple´s de Jean-Marc Conan (Conan 1994) et Jean-Pierre Ve´ran (Ve´ran 1997)
montrent d’une part que l’erreur de non stationnarite´ est de´pendante de la variance de phase et
d’autre part, qu’a` variance de phase constante, l’erreur de non stationnarite´ de´pend du contenu
fre´quentiel de la phase re´siduelle.
Fig. 3.4 – En trait plein la FTO obtenue avec le calcul exact
(FTOtheo), en trait pointille´ la FTO obtenue avec le calcul
approche´ (FTOstat) dans plusieurs cas de correction : (de
haut en bas) rapport de Strehl de 0.80, 0.65, 0.55, 0.44 et
0.25.
Ceci ce comprend par une ana-
lyse en terme de fre´quence spa-
tiale. Conan (1994) montre qu’a`
partir du moment ou` une correc-
tion est apporte´e a` la phase tur-
bulente, la phase re´siduelle cesse
d’eˆtre stationnaire. D’un autre
coˆte´, l’e´cart a` la stationnarite´
est principalement engendre´ par
les modes de bas ordres. Les
modes de hauts ordres, a` courte
porte´e, peuvent eˆtre conside´re´s
comme stationnaires en moyenne.
Ainsi, si l’e´nergie contenu dans
les modes de hauts ordres de la
phase re´siduelle domine, celle-ci
sera plutoˆt stationnaire. A` l’in-
verse, si ce sont les modes de bas
ordres, a` longue porte´e, qui do-
minent, le re´sidu n’est plus sta-
tionnaire. Le contenu fre´quentiel
de la phase re´siduelle est donc un
e´le´ment clef pour l’e´tude de la sta-
tionnarite´ de celle-ci.
De plus, un raisonnement mathe´matique, comme celui expose´ dans la the`se de Jean-Pierre
Ve´ran montre que plus la variance d’une variable ale´atoire est grande plus la moyenne de son
exponentielle s’e´carte de l’exponentielle de sa moyenne. Donc plus la variance de phase est
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grande, a` contenu fre´quentiel constant, plus l’e´cart a` la stationnarite´ est grand.
Nos simulations ne permettent pas de se´parer clairement ces deux effets, mais confirment
cette interpre´tation dans un cas re´aliste. En effet, en diminuant la bande passante, nous avons
progressivement augmente´ l’e´nergie contenus dans les modes de bas ordres de la phase re´siduelle,
mettant en de´faut l’hypothe`se de stationnarite´. Cet effet est de plus accentue´ par le fait que la
variance totale de la phase augmente a` mesure que le taux de correction diminue.
Le bruit agit de manie`re comparable. En effet, si on prend une configuration pour la-
quelle on peut conside´rer que l’approximation de phase stationnaire est valide (cas a` fre´quence
d’e´chantillonnage de 200 Hz), et qu’on augmente graduellement le bruit, faisant diminuer d’au-
tant la qualite´ de correction, on obtient des re´sultats similaires. Ceux-ci sont pre´sente´s sur la
figure 3.4.
On notera qu’en augmentant graduellement le bruit, on a diminue´ la bande passante du
syste`me graˆce a` l’utilisation du gain modal optimise´ et on a donc agit de manie`re comparable,
en terme fre´quentiel, sur le syste`me et donc sur la phase re´siduelle.
E´tude de l’influence du terme croise´ global
Le terme Γ(~ρ) de l’e´quation 3.5 est difficile a` estimer pour une observation particulie`re
a` partir des seules donne´es fournies par un syste`me d’OA. Il repre´sente le terme de couplage
entre la composante miroir de la phase re´siduelle et son orthogonale. Avec les donne´es issues de
simulations, ces deux composantes peuvent eˆtre estime´es.
Fig. 3.5 – En trait plein partie atmosphe´rique de la FTO
obtenue avec le calcul exact (FTOtheo), en trait pointille´ la
FTO sans le terme croise´ dans plusieurs cas de correction :
(de haut en bas) rapport de Strehl de 0.80, 0.65, 0.55, 0.44
et 0.25.
On peut donc comparer la
FTO reconstruite avec la fonc-
tion de structure de la phase
re´siduelle suivant l’e´quation 3.5
d’une part et prive´e de ce terme
croise´ d’autre part. On utilise
pour cela les donne´es des simu-
lations pre´ce´dentes, dans le cas
sans bruit, ou` seule la fre´quence
d’e´chantillonnage e´volue. Les re´-
sultats sont pre´sente´s a` la figure
3.5.
On notera que seule la com-
posante atmosphe´rique de la FTO
est repre´sente´e dans chaque cas
sur cette figure, afin de mon-
trer l’effet de cette approximation.
Celui-ci est tre`s faible et concentre´
uniquement sur les fre´quences
spatiales proches de la fre´quence
de coupure du te´lescope. On
en de´duit donc que la FTO
totale e´tant le produit de la
FTO atmosphe´rique par celle du
te´lescope, cette dernie`re e´tant presque nulle aux alentours de sa fre´quence de coupure, l’effet de
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cette approximation est donc tre`s faible pour toutes les configurations.
Ces simulations montrent donc que cette approximation est entie`rement valide dans des
cas standards d’observation avec un instrument de type NAOS, quelque soit la configuration
adopte´e.
E´tude de l’impact de l’approximation de grande bande passante
L’approximation de grande bande passante consiste a` ne´gliger les deux termes de couplage
entre les mesures et le repliement (〈w˙rt〉 et son transpose´) de l’e´quation 3.11. Dans le cadre d’une
simulation d’OA comple`te, ces deux termes peuvent eˆtre calcule´s et leur caracte`re ne´gligeable
peut ainsi eˆtre e´tudie´.
Pour ce faire, on utilise les donne´es issues de la simulation d’OA de´crite pre´ce´demment. Le
premier terme du membre de droite de l’e´quation 3.11 (〈w˙w˙t〉) est obtenu a` l’aide d’une se´rie
temporelle de mesures sur la phase re´siduelle de´-bruite´e. Le second terme du membre de droite
de l’e´quation 3.11 (〈rrt〉) est obtenu a` l’aide d’une se´rie temporelle de mesures effectue´es sur les
meˆmes e´crans de phase re´siduelle auxquelles on a soustrait leur composante miroir. Les termes
croise´s sont estime´s a` partir des meˆmes se´ries temporelles de mesures.
D’un autre coˆte´, on peut estimer le membre de gauche de l’e´quation 3.10 (D‖(~ρ)) en calculant
la moyenne des auto-corre´lations de chaque e´cran de phase instantane´.
Fig. 3.6 – En trait plein la vraie fonction de structure de la
phase re´siduelle, en trait pointille´ bleu celle obtenue avec le
calcul exact et en trait pointille´ jaune, celle obtenue avec le
calcul approche´ en conside´rant l’hypothe`se de grande bande
passante dans plusieurs cas de bande passante donc de taux
de correction : (de haut en bas) Strehl re´sultant de 0.20,
0.50, 0.70 et 0.80.
Pour e´tudier l’influence de la
bande passante, on peut faire des
simulations sans bruit, a` condi-
tions atmosphe´riques constantes
et en faisant varier la fre´quence
d’e´chantillonnage, tout comme
dans le cas pre´ce´dent.
On re´alise donc ce type
de simulation, en gardant un
D/r0 constant (e´gal a` 10, cas
plutoˆt re´aliste), une vitesse de
vent constante (d’environ 10m.s−1
pour chaque couche) et on fait va-
rier la fre´quence d’e´chantillonnage
du syste`me. Ainsi, comme pre´-
ce´demment, en utilisant des fre´-
quences d’e´chantillonnage de 500,
200, 100 50 et 30 Hz, on obtient
des rapports de Strehl moyens
re´sultant de 0.85, 0.80, 0.70, 0.55
et 0.15. Les re´sultats de recons-
truction sont pre´sente´s dans la fi-
gure 3.6 ou` sont compare´s D‖(~ρ)
et ses versions reconstruites en es-
timant tous les termes du membre
de droite de l’e´quation 3.11 et sous
hypothe`se de grande bande passante.
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Ces simulations nous permettent d’une part de ve´rifier qu’en conside´rant tous les termes du
membre de gauche de l’e´quation 3.11, on est capable de reconstruire la FTO avec une grande
pre´cision, pour tous les types de configuration.
D’autre part, elles nous permettent aussi de mettre en e´vidence l’impact ne´gatif de l’ap-
proximation de grande bande passante pour les faibles fre´quences d’e´chantillonnage. En effet,
une sous-estimation syste´matique de la FTO reconstruite est engendre´e par cette approximation
pour les fre´quences d’e´chantillonnage infe´rieures a` 100 Hz.
Comme nous l’avons vu dans l’interpre´tation de l’e´quation 3.13, une expression quantitative
de la validite´ de cette approximation est donne´e par la comparaison entre la fre´quence de coupure
temporelle du mode de plus haut ordre radial que peut reproduire la miroir νM , constante dans
toutes nos simulations, avec la fre´quence de coupure temporelle de la fonction de transfert de
re´jection du syste`me qui de´pend des configurations adopte´es. La seconde doit eˆtre largement
supe´rieure a` la premie`re, afin que les modes sur lesquels le repliement a le plus d’impact soit
suffisamment filtre´s et que les termes croise´s (〈w˙rt〉 et son transpose´) de l’e´quation 3.11 soient
ne´gligeable.
La fre´quence de coupure de la fonction de transfert de re´jection pour un mode donne´ de´pend
de la fre´quence d’e´chantillonnage du syste`me et du gain sur ce mode. Lorsque le gain est maxi-
mum (ce qui est le cas lorsque le bruit et le retard de la boucle sont tre`s faibles), cette fre´quence
est bien approxime´e par fech/10, comme le montre la figure 3.6. Dans le cas de notre simulation,
sachant que la vitesse du vent de deux des trois couches turbulentes est de 10m.s−1, νM vaut
environ 6 Hz.
Or avec une fre´quence d’e´chantillonnage de 100 Hz, la fre´quence de coupure de la fonc-
tion de transfert de correction est d’environ 10 Hz, ce qui n’est donc pas tre`s supe´rieur a`
νM , la condition pour ve´rifier l’hypothe`se de grande bande passante n’est donc pas remplie,
ce qui explique l’impre´cision de la reconstruction pour les configurations utilisant des fre´quences
d’e´chantillonnage infe´rieures a` 100 Hz.
La` encore, la pre´sence de bruit ayant aussi tendance a` diminuer la bande passante de chaque
mode du syste`me, limite la validite´ de l’approximation de grande bande passante et impose le
calcul de tous les termes du membre de gauche de l’e´quation 3.13 pour une reconstruction pre´cise
de la partie atmosphe´rique de la FTO longue pose.
L’estimation de ces termes n’est pas triviale pour une observation particulie`re car elle utilise
les fonctions de transfert de chaque mode de l’instrument pendant l’observation, qui sont difficiles
a` mesurer.
Sur un analyseur de type Shack-Hartmann, l’erreur de repliement est relativement impor-
tante, compare´ a` un ASO de courbure. Ce proble`me est donc crucial lorsque qu’on reconstruit
la FEP pour ce type de syste`me comme le montre cette e´tude de l’impact de l’approximation
de grande bande passante.
Jean-Pierre Ve´ran propose une analyse alge´brique comple`te du phe´nome`ne dans sa the`se,
prolongeant les travaux d’autres auteurs (Ve´ran 1997 et re´fe´rence incluses). Suivant son ap-
proche, le repliement est de deux natures. Un repliement de mesure, impute´ a` la taille finie de
l’ASO, ine´vitable, et un repliement de sous-calibration, impute´ au reconstructeur, traduisant le
fait que la mesure d’une phase appartenant a` l’espace orthogonal au miroir n’est pas force´ment
orthogonale aux mesures des modes du miroir.
Cette erreur de repliement de sous calibration peut eˆtre limite´e par l’utilisation d’un re-
constructeur mieux adapte´. De fait, on limite aussi l’influence des termes de couplage entre le
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Fig. 3.7 – Fonctions de transfert de correction obtenus pour chaque mode du syste`me en fonction
de la fre´quence et pour diffe´rentes fre´quence d’e´chantillonnage (de gauche a` droite et de haut
en bas : 500, 200, 100 et 50Hz). La fonction de transfert du tilt (celui sur lequel le gain est en
ge´ne´ral le plus fort et donc qui constitue le plus souvent une limite supe´rieure) est trace´ en trait
e´pais, bleu.
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Fig. 3.8 – A` gauche : Composante atmosphe´rique de la FTO reconstruite a` l’aide des mesure non
bruite´e et en conside´rant tous les termes (trait plein), reconstruite avec les mesures de´-bruite´es
et tous les termes (en trait pointille´ vert) dans le cas d’une fre´quence d’e´chantillonnage de 200
Hz. A` droite : meˆme le´gende dans le cas 50 Hz.
repliement et les mesures lors de la reconstruction de FEP (eq. 3.13), ce qui pourrait permettre
de simplifier notre proble`me d’estimation, comme nous le verrons dans la section 3.3.
E´tude de l’influence du bruit
Le bruit est un autre parame`tre dont l’influence sur la reconstruction doit eˆtre e´value´e. Dans
notre simulation, le bruit est parfaitement connu, des mesures bruite´es et non bruite´es pouvant
eˆtre estime´es sur le meˆme e´cran de phase re´siduelle. La variance du bruit est donc connue
pour chaque sous-pupille et soustraite a` la diagonale de la covariance des mesures bruite´es2 afin
d’obtenir le premier terme du membre de droite de l’e´quation 3.11.
On utilise toujours le meˆme type de simulation et on se place dans deux types de configu-
rations : une plutoˆt rapide avec une fre´quence d’e´chantillonnage de 200 Hz et une plutoˆt lente
avec une fre´quence d’e´chantillonnage de 50 Hz. On augmente graduellement le niveau de bruit
(a` bruit de de´tecteur constant, le flux de photons est divise´ d’un facteur 2 pour chaque simu-
lation), diminuant ainsi le taux de correction (0.80, 0.60, 0.50, 0.40 et 0.25 pour le cas 200 Hz
et 0.60, 0.50, 0.40, 0.30 et 0.15 pour le cas 50 Hz). Les re´sultats de reconstruction obtenu sont
pre´sente´s dans la figure 3.8 pour les deux cas et pour diffe´rent niveaux de bruit. Le nombre
total d’e´chantillon de mesure est garde´ constant entre les diffe´rentes simulations (2500), donc le
temps de pose e´quivalent dans le cas de la configuration rapide est 4 fois plus court (12.5 s) que
dans le cas de la configuration lente (50 s).
Dans le cas d’une fre´quence d’e´chantillonnage de 200 Hz, le reconstruction est mauvaise pour
tous les cas de bruit alors que dans le cas d’une fre´quence de 50 Hz, elle de bonne qualite´ pour
tous les niveaux de bruit, excepte´ le plus fort. Nos simulations semblent donc mettre en e´vidence
un proble`me classique de convergence d’estimateur.
2Le bruit est conside´re´ non corre´le´ d’une sous pupille a` l’autre
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En effet, on cherche une estime´e des covariances de mesures de´-bruite´es 〈w˙w˙t〉 et on a :
〈wwt〉 = 〈w˙w˙t〉+ 〈nwn
t
w〉+ 〈w˙n
t
w〉+ 〈nww˙
t〉 (3.16)
les deux derniers termes du membre de droite de cette e´quation tendent vers 0 lorsque le nombre
d’e´chantillons statistiquement inde´pendants est suffisamment grand. Dans le cas de nos simula-
tions, tous les e´chantillons de nos se´ries de mesures ne sont pas statistiquement inde´pendants.
De plus, dans le cas de la configuration la plus rapide, le temps total d’exposition e´quivalent est
a` peine 10 fois supe´rieur au temps de cohe´rence du mode le plus lent (qui vaut environ 1.3 s,
compte tenu de la vitesse de vent utilise´e), on a donc pas suffisamment de versions bruite´es de
re´alisations inde´pendantes de chaque mode pour assurer la convergence de l’estimateur sur tous
les modes. Cet effet est de plus accentue´ par l’augmentation de bruit.
Dans le cas de la configuration la plus lente, le temps total d’exposition (40 fois le temps de
cohe´rence du mode le plus lent) semble suffisant pour assurer une bonne convergence dans une
majorite´ de cas de bruit. On notera toutefois que pour les cas a` tre`s fort bruit, un temps de pose
e´quivalent encore plus long (probablement supe´rieur a` 100 s) doit eˆtre conside´re´ pour assurer la
convergence.
Ces simulations nous ont donc permis de mettre en e´vidence le proble`me de convergence de
notre estimateur des mesures de´-bruite´es ainsi que de quantifier la re`gle de la longue pose. En
effet, pour assurer la convergence de cet estimateur un temps de pose e´quivalent a` au moins
une centaine de fois le temps de cohe´rence du mode le plus lent de la turbulence au moment de
l’observation est ne´cessaire.
Dans le cas d’un syste`me re´el, la variance du bruit doit eˆtre estime´e sur les donne´es fournies
par l’ASO. Celle-ci peut eˆtre estime´e de diffe´rentes fac¸ons (comme de´crit dans Ve´ran 1997) est
implique souvent de conside´rer un bruit constant pour toutes les sous pupilles. Nous faisons donc
l’approximation de bruit stationnaire : Cnw = σ
2
nw × Id.
Cette approximation peut eˆtre teste´e, dans le cas de nos simulations les plus lentes, pour
e´viter les proble`mes de convergence pre´ce´demment rencontre´s. Comme le montre la partie gauche
de la figure 3.9, l’impact de cette approximation est quasiment nul pour tous les niveaux de bruit,
ce qui nous conduira a` l’adopter syste´matiquement.
Dans le cas de nos simulations, la variance du bruit est connue parfaitement. Toutefois, dans
le cas d’un syste`me re´el, l’estimation de σ2nw peut eˆtre entache´e d’erreur. Pour tester l’impact
de cette dernie`re, on peut maintenant se placer dans le cas d’un bruit relativement fort, mais
pour lequel la convergence de l’estimateur des mesures de´-bruite´es est assure´e et simuler une
erreur progressive sur l’estimation de la variance du bruit. Les re´sultats sont pre´sente´s dans la
partie droite de la figure 3.9 ou` une erreur graduelle de 0% a` 10% sur l’estimation de σ2nw est
commise. Cette figure nous montre qu’une surestimation de plus de 5% de σ2nw conduit a` une
surestimation de pre`s de 30% de la FTO qu’une erreur de 10% est comple`tement re´dhibitoire.
Le bruit est donc un parame`tre crucial a` ge´rer compte-tenu de son influence directe sur
le terme de mesure. Une me´thode efficace et robuste d’estimation doit donc eˆtre utilise´e pour
l’introduire dans le processus de reconstruction.
3.2.3 Limites de l’approche MC
Ces simulations ont e´te´ effectue´es dans un cas re´aliste de turbulence et dans des configurations
et des niveaux de bruit repre´sentatifs des conditions d’observations avec NaCo et nous ont permis
de mettre en e´vidence les limites de l’approche MC pour la reconstruction de FEP. Parmi les
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Fig. 3.9 – A` gauche : composante atmosphe´rique de la FTO vraie (marron, trait plein), re-
construite avec tous les termes dont les mesures de´-bruite´s (bleu, pointille´s) et reconstruite avec
tous les termes dont les mesures de´-bruite´s en utilisant une valeur de bruit constante pour toute
les sous-pupilles (jaune, pointille´s), pour diffe´rent niveaux de bruit. A` droite : composante at-
mosphe´rique de la FTO vraie (marron, trait plein), reconstruite avec tous les termes dont les
mesures de´-bruite´s (bleu, pointille´s) avec une erreur graduelle sur σ2nw : de bas en haut 0%, 2%,
5%, 7% et 10%.
approximations qui ont dues eˆtre faites, l’hypothe`se de stationnarite´ de la phase re´siduelle semble
ine´vitable (l’estimation de l’inte´grale comple`te n’est pas possible avec les donne´es issues des
calibrations) et introduit des erreurs de reconstruction non ne´gligeables dans le cas de faibles
taux de correction (faible bande passante et/ou fort bruit).
D’autres sont entie`rement ve´rifie´s pour le panorama des configurations de NaCo comme la
valeur ne´gligeable du terme croise´ global entre la composantes miroir de la phase re´siduelle et
son orthogonale ainsi que la stationnarite´ du bruit sur les mesures.
Enfin, d’autres approximations, non valides mais ine´vitables pour la reconstruction MV pour-
raient peut-eˆtre eˆtre e´vite´es en utilisant un autre type de reconstructeur. Comme nos simulations
nous l’ont montre´, nous cherchons un reconstructeur qui d’une part limite les effets du replie-
ment de sous calibration (afin d’essayer de s’affranchir des termes croise´s de l’e´quation 3.13) et
d’autre part qui assure une estimation robuste des mesures de´-bruite´es.
Cas de l’application a` l’observation des NAG avec NaCo
Dans le cas de NaCo, les donne´es fournies pour chaque image sont : la covariance des mesures,
reconstruites sur les modes du syste`me, et reconstruites sur les Zernike ; la variance moyenne du
bruit, estime´e sur tous les Zernike et moyenne´e, apre`s reconstruction des mesures boucle ouverte
et le r0 moyen, lui aussi estime´ sur tous les Zernike. Une e´valuation des erreurs commises lors de
l’estimation de ces parame`tres peut eˆtre trouve´e dans Fusco et al. (2004). On doit malgre´ tout
se placer dans l’hypothe`se de grande bande passante, les gains pendant l’observation n’e´tant pas
fourni, il est impossible d’estimer les termes croise´s entre les mesures et le repliement.
Pour l’observation des NAG, on est ge´ne´ralement amene´ a` asservir le syste`me d’OA sur
l’objet lui-meˆme. On est donc dans le cas de source faible, ce qui entraˆıne la pre´sence d’un bruit
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non ne´gligeable et d’une fre´quence d’e´chantillonnage relativement faible (100 a` 200 Hz dans
les meilleurs cas). On est donc dans le cas ou` l’hypothe`se de grande bande passante n’est pas
respecte´e, tout comme l’hypothe`se de stationnarite´ de la phase re´siduelle.
On se trouve donc dans un re´gime d’utilisation ou` la me´thode MC a e´te´ mise a` de´faut par
nos simulations. Compte-tenu de ces limitations, il apparaˆıt donc ne´cessaire de s’inte´resser a`
de nouvelles me´thodes d’estimation, plus pre´cises pour le cas des conditions d’observations des
objets faibles.
3.3 Nouvelles me´thodes d’estimation
La me´thode pre´ce´demment de´veloppe´e e´tait base´e sur la commande du syste`me pour esti-
mer la covariance de la phase re´siduelle. Malgre´ tout, lorsqu’on dispose de se´ries temporelles
de mesures de cette phase, on peut imaginer d’utiliser d’autres reconstructeurs permettant d’en
obtenir une estime´e plus pre´cise. C’est le principe des me´thodes que j’ai e´tudie´e durant cette
the`se. Ainsi, deux approches ont e´te´ caracte´rise´es : une approche de type MAP, pour la recons-
truction de la phase a` partir des mesures, et une approche de type MV, pour la reconstruction
de la covariance des mesures a` partir d’un mode`le de phase, que je de´cris toutes deux dans les
lignes suivantes.
3.3.1 Principe de l’approche MAP pour le reconstruction de la phase
Une fac¸on bien connue de re´duire a` la fois les effets du repliement et les effets du bruit lors
de la reconstruction de phase avec des donne´es d’ASO bruite´es est d’utiliser une approche de
type MAP. C’est une approche similaire a` ce qui a e´te´ vu pour la de´convolution, lorsqu’on a
voulu obtenir un crite`re re´gularise´. Cette me´thode, tout comme le filtre de Kalman qui est son
extension naturelle a` des a priori spatiaux et temporels, peut donc eˆtre utilise´e pour commander
un syste`me d’OA, mais jusqu’a` pre´sent, a` ma connaissance, aucun syste`me a` demeure sur un
te´lescope n’est dote´ d’une telle commande.
Pour construire le reconstructeur MC, on cherchait a` minimiser la quantite´ :
 = ‖~w −Dφ‖2
nous avons donc la` une approche de´terministe du proble`me, on cherche a` minimiser un e´cart de
mesure. Comme nous l’avons montre´ dans le chapitre d’introduction, le reconstructeur obtenu
est l’inverse ge´ne´ralise´e de D : D+ qui limite l’effet des modes mal vus en tronquant la base de
modes sur laquelle on effectue l’inversion (en re´duisant le nombre de colonnes de D, on re´duit
le nombre de modes reconstruits). Dans ce cas, on est limite´ par l’e´chantillonnage l’ASO et par
le repliement du reconstructeur. Cette limitation du nombre de modes reconstruits engendre
donc une erreur de sous-mode´lisation (les hauts ordres turbulents sont pre´sents mais ne sont pas
mode´lise´s) et une erreur de repliement (certains hauts ordres sont vus comme des bas ordres).
Une approche probabiliste du proble`me nous permet d’obtenir un reconstructeur optimal de
la phase a` partir des mesures qui prenne en compte des informations sur la DSP spatiale de
la turbulence et qui permet de de´plier les mesures. Ainsi, dans l’approche MMSE (Minimum
Mean Square Error Wallner 1983), on cherche le reconstructeur qui nous donne une estime´e de
la phase qui minimise, en moyenne sur le bruit et la phase, l’e´cart quadratique entre celle-ci et
la phase vraie :
 = 〈|φ− φˆ|2〉φ,n
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De plus, dans le cas de statistiques gaussiennes, ce qui est le cas lorsqu’on utilise un SH (la
phase turbulente a une statistique gaussienne et on fait l’hypothe`se que le bruit sur les mesures
est a` statistique gaussienne), on peut montrer que l’estimateur line´aire qui minimise le MMSE
est l’estimateur optimal (Van Trees 1968b). On peut de plus montrer que cette approche est
alors e´quivalente a` une approche MAP (Van Trees 1968b; Conan et al. 1998). En suivant le
formalisme de´veloppe´ pour la de´convolution, dans un cadre baye´sien, cela revient a` maximiser
la densite´ de probabilite´ de la phase en fonction des mesures :
φˆMAP = argmaxφP(φ/~w)
et la re`gle de Bayes :
P(φ/~w) =
P(~w/φ) × P(φ)
P(~w)
Le bruit de mesure e´tant approxime´ gaussien, la probabilite´ des mesures connaissant la phase
peut s’e´crire :
P(~w/φ) ∝ exp
[
−
1
2
(~w −Dφ)tC−1nw (~w −Dφ)
]
ou` Cnw est la covariance du bruit sur les pentes, qui est donc diagonale, comme discute´ dans le
cas MC.
Le terme d’a priori s’obtient en conside´rant que la phase re´siduelle est a` statistique gaussienne
centre´e et de covariance Cφ :
P(φ) ∝ exp
(
−
1
2
φtC−1φ φ
)
On se rame`ne a` minimiser l’anti-log-vraisemblance de P(φ; ~w) qui s’e´crit donc :
Jmap(φ; ~w) = (~w −Dφˆ)
tC−1nw (~w −Dφˆ) + φ
tC−1φ φ
Le premier terme de ce crite`re a pour but de minimiser l’e´cart aux mesures et le second terme,
d’introduire des a priori sur la phase afin de minimiser l’amplification du bruit et d’estimer plus
de modes que dans le cas MC ou` l’on a duˆ tronquer la base de modes pour la reconstruction (on
de´plie une partie du repliement).
On cherche alors a` annuler le gradient de ce crite`re par rapport a` φ, ce qui peut se faire de
manie`re analytique et on obtient ainsi le reconstructeur MAP, qui permet d’obtenir une estime´e
optimale de la phase a` partir des mesures :
φˆmap = Rmap ~w
ou` :
Rmap = (D
tC−1nwD + C
−1
φ )
−1DtC−1nw
qui peut s’e´crire de manie`re e´quivalente sous la forme suivante :
Rmap = CφD
t(DCφD
t + Cnw)
−1
L’avantage de cette me´thode est qu’ici, les proble`mes d’inversibilite´ sont re´gle´s par la pre´sence
de la covariance du bruit et de l’a priori sur la phase. Ainsi, D est ici la matrice d’interaction
d’un tre`s grand nombre de modes (ide´alement une infinite´), elle prend donc explicitement en
compte les effets du repliement.
Cette me´thode est tre`s efficace pour la reconstruction d’e´cran de phase instantane´ comme le
montre la figure 3.10. Pour comparer les performances des deux me´thodes dans des cas similaires
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Fig. 3.10 – Exemple de reconstruction d’un e´cran de phase re´siduelle avec une me´thode de
type MAP. a : e´cran de phase re´siduel, b : composante miroir (celle qu’on veut reconstruire)
de cet e´cran, c : re´sultat de la reconstruction MC l’erreur relative est de 1.3, d : re´sultat de la
reconstruction MAP l’erreur relative est de 0.7.
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on a cherche´ a` reconstruire un e´cran de phase turbulent sur la meˆme base (la base miroir) a`
l’aide des me´thodes MC et MAP, dans le cas d’un bruit important. Dans le cas MC, l’erreur
relative de reconstruction :
err =
‖φˆmd − φmd‖
2
‖φmd‖2
est deux fois plus importante que dans le cas MAP, ce qui de´montre la supe´riorite´ de cette
me´thode.
3.3.2 Application a` la reconstruction de FEP
Compte tenu de ces proprie´te´s, le reconstructeur MAP pourrait s’ave´rer eˆtre un bon reme`de
aux limitations engendre´es par l’utilisation d’un reconstructeur MC pour l’estimation de FEP.
En effet, celui-ci permet d’e´liminer le repliement de sous-mode´lisation par l’utilisation d’une
matrice d’interaction estime´e sur un espace de modes non tronque´ et l’utilisation d’a priori
spatiaux sur la phase turbulente. Il contient aussi une connaissance sur le bruit, a` l’instar du
reconstructeur MC.
Reconstruction effective de la fonction de structure
Afin d’introduire le reconstructeur MAP pour l’estimation il est inte´ressant de revenir sur le
mode`le de donne´es. Rappelons qu’afin d’ame´liorer les performances de la reconstruction de FEP,
nous cherchons une expression de 〈ˆ‖ˆ‖
t〉, le membre de gauche de l’e´quation 3.11, afin d’estimer
D‖(~ρ). En effet, l’autre ingre´dient de l’expression de la FEP longue pose, donne´s dans l’e´quation
3.5, D⊥(~ρ) de´pend uniquement de notre connaissance sur la turbulence, comme indique´ dans
l’e´quation 3.7.
Suivant le mode`le adopte´ jusqu’a` pre´sent, les mesures s’e´crivent :
w = D+ n = D
(
‖
0
)
+D
(
0
⊥
)
+ n
Ici, on conside`re une matrice d’interaction sur une infinite´ de modes. La phase re´siduelle estime´e
sur ces mesures par l’application du reconstructeur MAP s’e´crit :
ˆ = Rmap(w − n) = Rmapw˙ = Rmap(D
(
‖
0
)
+D
(
0
⊥
)
) (3.17)
On cherche maintenant une expression de ˆ‖, qu’on peut obtenir par projection dans l’espace
des modes miroir :
ˆ‖ = P‖Rmapw˙ = P‖(RmapD‖ +RmapD⊥) (3.18)
ou` P‖ est le projecteur dans l’espace miroir.
Si on suppose maintenant que le reconstructeur MAP e´limine une grande partie du repliement
(graˆce a` l’introduction d’a priori spatiaux sur la phase), on a :
P‖RmapD⊥ ≈ 0
qui traduit le fait que la composante RmapD⊥ de la phase reconstruite ne contient que des
modes appartenant a` l’espace orthogonal au miroir (on a de´plier). De plus, on doit ve´rifier :
P‖RmapDP
t
‖ ≈ Id‖ (3.19)
158
3 Reconstruction de FEP – e´tude de NGC 7469
c’est a` dire que toute mesure d’une phase appartenant a` l’espace miroir est reconstruite comme
une phase miroir par le reconstructeur.
On obtient alors une estime´e de la covariance de la composante miroir de la phase re´siduelle
comme :
〈ˆ‖ˆ
t
‖〉 ≈ P‖Rmap〈w˙w˙
t〉RtmapP
t
‖
et on peut estimer D‖(~ρ) a` l’aide de l’e´quation 3.10.
Notons que pour que l’e´quation 3.19 soit vraie, il faut adopter une matrice de covariance de
bruit Cnw a` tre`s faibles valeurs. Sinon, l’estime´e de ‖ est biaise´e vers 0 par la re´gularisation et
donc, l’estime´e de 〈‖
t
‖〉 sera sous-e´value´e.
Comme dans le cas MC, on utilise des matrices de covariances de pentes de´bruite´es (〈w˙w˙t〉).
Le reconstructeur MAP est alors adapte´ a` ce cas de pentes de´bruite´es, c’est a` dire qu’il est utilise´
dans sa version sous-re´gularise´e. La me´thode MAP, optimale pour la reconstruction d’e´cran de
phase instantane´, semble donc atteindre ces limites dans le cas de la reconstruction de FEP, ou`
on manipule des grandeurs statistiques plutoˆt que des se´ries de mesures instantane´es.
Notons enfin que dans ce cas a` bruit tre`s faible, le reconstructeur MAP n’est pas pour autant
e´quivalent au reconstructeur MC classique comme on aurait pu s’y attendre. C’est en fait une
solution MC mais pas la solution MC de norme minimale. Ceci est du a` la pre´sence des a priori
sur la phase, qui meˆme en absence de bruit, re´gularise l’inversion.
Choix de la base de modes
La premie`re e´tape de l’imple´mentation de cette me´thode pour la reconstruction de la FEP
est de choisir une bonne base de modes. En toute rigueur, les re´sultats ne doivent pas de´pendre
de la base choisie, mais certaines bases sont plus pratiques a` manipuler que d’autres. Dans
l’absolu, la base ide´ale est celle donne´e par la de´composition en KL de l’espace de la turbulence.
On connaˆıt parfaitement la variance de chaque mode dans la turbulence et on sait qu’elle est
optimale pour la de´crire.
Toutefois, le mesures utilise´es pour la reconstruction de FEP ont e´te´ acquises sur une phase
turbulente, dont un certain nombre de modes (les modes miroir) ont e´te´ atte´nue´s par le syste`me.
Il parait donc judicieux d’inclure la base de mode du syste`me dans la base qu’on va utiliser pour
reconstruire la phase re´siduelle. Ceci a aussi pour conse´quence de simplifier l’expression du
projecteur P‖ qui correspond a` l’identite´ pour les modes du syste`me et 0 partout ailleurs.
Comme nous l’avons vu, l’approche MAP permet en the´orie de reconstruire la phase sur une
infinite´ de modes. On est toutefois limite´ en pratique a` un nombre fini de modes qui peut eˆtre
choisi en fonction des caracte´ristiques du syste`me. Dans le cas de NAOS dans le mode 14x14
sous-pupilles, le nombre de mesures est 288 et une base de 500 modes devrait donc pouvoir
permettre de tirer toute l’information contenue dans celle-ci. On construit donc une base de 500
KL sur une pupille circulaire et obstrue´e.
Pour inclure les modes du miroir, qui constituent aussi une base d’un espace de turbulence
restreint, on va ensuite soustraire a` chacun de ces KL sa composante miroir, c’est a` dire le re´sultat
de sa projection sur l’espace du miroir. On obtient alors une famille de modes orthogonaux a`
l’espace miroir. On diagonalise ensuite cette matrice de modes pour obtenir une base d’un espace
restreint de la turbulence, orthogonal a` l’espace du miroir dont les modes sont statistiquement
inde´pendants. On y enle`ve les valeurs propres les plus faibles (autant que de modes miroir) et
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on ajoute a` ces nouveaux modes ceux du syste`me. On obtient alors une base de l’espace de la
turbulence e´largi par rapport a` l’espace miroir et contenant ce dernier.
Fig. 3.11 – Variances des modes de la base optimale estime´es
a` partir de celle des KL (courbe marron) mesure´e sur les
e´crans de phase de la simulation (en bleu) et mesure´ sur la
phase re´siduelle de la simulation (en jaune).
La variance the´orique de ces
modes, dans l’atmosphe`re, peut-
eˆtre estime´e a` partir de celle des
vrais KL. En effet, si P est la ma-
trice de passage de la base des KL
vrais vers la base des nouveaux
modes alors :
Covmodes = P
tCovklP
On travaille malgre´ tout sur
une phase re´siduelle, les premiers
modes de la base ont e´te´ cor-
rige´s par le syste`me, leur variance
est donc diminue´e. Si on se place
dans l’espace du syste`me, on peut
conside´rer en premie`re approxi-
mation que la variance des modes
dans la phase re´siduelle varie en
l’inverse de la fre´quence spatiale
associe´e. On voit donc ici encore
un avantage a` utiliser la base des
modes du syste`me, car on peut
mode´liser assez facilement l’allure
du spectre de la phase re´siduelle
dans notre base de modes. Pour les modes supple´mentaires de la nouvelles base, le syste`me ne
les a pas corrige´s et leur spectre suit donc celui de Kolmogorov.
3.3.3 Validation sur un cas ide´al
Dans un premier temps, pour valider la me´thode, on va conside´rer que notre miroir peut
reproduire parfaitement les 150 premiers KL d’une turbulence Kolmogorov. C’est une bonne
approximation de ce que peut faire NAOS, qui nous permet une analyse profonde des re´sultats
(on connaˆıt parfaitement le comportement statistique des KL dans notre atmosphe`re simule´e)
et on e´vite ainsi les proble`mes de projection d’une base a` l’autre.
On re´alise donc le meˆme type de simulation que pre´ce´demment (section 3.2.2), mais en
remplac¸ant les modes miroir utilise´s jusqu’a` pre´sent par des KL. On construit d’un autre coˆte´
une base de 500 KL, contenant les 150 utilise´s pour la simulation, leur matrice d’interaction et
leur matrice de reconstruction de type MAP comme de´crit pre´ce´demment.
On se place dans un cas ou` l’hypothe`se de grande bande passante n’est pas bien ve´rifie´e
(fre´quence d’e´chantillonnage de 100 Hz) mais ou` le Strehl est bon (76% @ 2.2µm) et ou` on a
pourtant du mal a` reconstruire pre´cise´ment la FTO, dans le cas MC, a` cause de l’importance
des termes croise´s de l’e´quation 3.11. Pour le terme de re´gularisation du reconstructeur MAP,
on suppose les variances des KL connues dans nos simulations, et on devrait pouvoir les estimer
dans le cas des donne´es vraies a` partir des commandes et des mesures.
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Fig. 3.12 – A` gauche, fonction de structure de la phase re´siduelle vraie (trait plein, marron),
reconstruite avec la me´thode MC en conside´rant tous les termes (trait pointille´ bleu), recons-
truite avec la me´thode MC sous hypothe`se de grande bande passante (trait pointille´ jaune) et
reconstruite avec l’approche MAP (trait pointille´ rouge). A` droite, FTO atmosphe´rique de´duites
avec les meˆmes approches compare´e a` la FTO atmosphe´rique vraie (trait plein, marron).
On n’introduit pas de bruit dans la simulation, les mesures e´tant de toute fac¸on de´-bruite´es
de la meˆme manie`re pour les deux types de reconstruction. Les re´sultats sont pre´sente´s a` la
figure 3.12, ou` est repre´sente´e d’une part la fonction de structure de la phase re´siduelle recons-
truite avec les deux types de me´thodes et d’autre part, la FTO turbulente.
Le re´sultat de l’estimation MC lorsqu’on conside`re tous les termes est tre`s proche de la
fonction de structure vraie. On note toutefois un le´ger de´crochage en bord de pupille, plus
important que dans nos simulations pre´ce´dentes, hors bruit, mais peu significatif. Ceci nous
permet quand meˆme de valider notre code de reconstruction MC dans ce cas ou` les modes
miroir ont e´te´ remplace´s par des KL.
Dans le cas de l’approximation de grande bande passante, l’erreur de reconstruction est
relativement importante, pour toutes les fre´quences spatiales. Cette simulation, par l’utilisation
de KL qui sont, a priori, les modes optimaux pour de´crire la turbulence, met donc parfaitement
en e´vidence l’effet du terme de couplage entre le repliement et la turbulence et les de´gaˆts induits
par l’approximation de grande bande passante sur un SH.
En ce qui concerne le re´sultat de l’estimation MAP, on note une sous-estimation syste´matique
de la fonction de structure de phase, qui conduit a` une surestimation de la FTO atmosphe´rique.
Ces re´sultats ne sont pas tre`s encourageants pour une me´thode qui devrait pourtant eˆtre op-
timale, compare´e a` la me´thode MC. L’erreur induite est dans l’ensemble comparable a` celle
obtenue dans le cas MC sous hypothe`se de grande bande passante, mais le´ge`rement meilleurs
pour les hautes fre´quences spatiales. On aurait tendance a` pre´fe´rer donc la me´thode MAP, mais
le gain n’est pas e´norme et la me´thode MC comple`te donne un bien meilleur re´sultat.
Pour comprendre la raison d’une telle de´ception, il est ne´cessaire d’explorer plus en profon-
deur les re´sultats de la reconstruction, qui sous cette forme, ne sont pas tre`s compre´hensibles.
Une fac¸on efficace de quantifier l’oeuvre de chaque me´thode sur les mesures est de travailler
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dans l’espace des KL.
Fig. 3.13 – Variance des KL estime´e par projection dans la
phase re´siduelle(en rouge) compare´e a` la variance the´orique
pour le D/r0 de la simulation (marron) et la variance tur-
bulente estime´e par projection (en vert).
La figure 3.13 nous montre la
variance the´orique des KL com-
pare´e a` celle estime´e par projec-
tion de chaque e´cran de phase
re´siduelle individuel de la simula-
tion. Les bas ordres sont corrige´s
et la variance adopte donc une
pente en f−1 environ, jusqu’a` ce
qu’on peut appeler la fre´quence de
coupure spatiale de correction qui
se trouve au niveau du 150e`me KL
(le dernier corrige´) ou` elle adopte
une pente en f−11/3 typique d’une
turbulence Kolmogorov.
Si on s’inte´resse maintenant
au re´sultat de reconstruction des
mesures, on peut comparer dans
un premier temps la reconstruc-
tion des variances des KL par la
me´thode MC, dans le cas classique
de l’hypothe`se de grande bande
passante, et par la me´thode MAP.
Fig. 3.14 – Variance des KL estime´e par projection de la
phase re´siduelle (en marron) compare´e a` la variance recons-
truite avec la covariance des mesures dans le cas MC (en
bleu) et dans le cas MAP (en jaune).
Les re´sultats sont pre´sente´s
dans la figure 3.14. Aucune des
deux me´thodes ne permet de re-
construire avec pre´cision les va-
riances des KL dans la phase
re´siduelle.
On note toutefois que l’es-
timation MC semble le´ge`rement
meilleure pour les bas ordres
(en dessous du mode 20) et
que l’estimation MAP se com-
porte beaucoup mieux pour les
modes de hauts ordres (au-dessus
du mode 80), a` la limite des
modes corrige´s. Ceci semble indi-
quer que le reconstructeur MAP
est donc peu efficace sur les
modes de bas ordres. Notre in-
terpre´tation actuelle est que la
version sous-re´gularise´e du re-
constructeur MAP induit une
fuite des bas ordres vers les
hauts ordres. Cet interpre´tation
est e´taye´e par le fait que l’estimation s’ame´liore le´ge`rement lorsqu’on conside`re une base de
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reconstruction moins grande.
On comprend donc mieux le gain apporte´ sur les hautes fre´quences spatiales de la FTO,
mais dans l’ensemble, la reconstruction MAP ne permet pas une reconstruction beaucoup plus
pre´cise de la variance des KL que la me´thode MC sous hypothe`se de grande bande passante.
Fig. 3.15 – Variance des KL estime´e par projection de
la phase re´siduelle (en marron) compare´e a` la variance
reconstruite avec la covariance des mesures de replie-
ment dans le cas MC (en bleu) et dans le cas MAP
(en jaune).
Malgre´ ce re´sultat mitige´, la fi-
gure 3.14 indique que la me´thode MAP
re´duit bien l’erreur de repliement en
offrant une meilleur reconstruction des
hauts ordres.
Pour le ve´rifier, on peut e´tudier
le terme de repliement pur reconstruit
avec les deux me´thodes. C’est ce que
propose la figure 3.15 ou` sont com-
pare´e la variance des KL dans la phase
re´siduelle et celle reconstruite avec les
mesures de repliement (c’est a` dire de
la phase orthogonale) dans le cas des
deux approches. L’effet suppose´ est bien
pre´sent. Le repliement est largement
re´duit pour toutes les fre´quences spa-
tiales et particulie`rement pour la zone
proche du dernier mode corrige´ ou` la
variance de repliement pure du cas MC
est quasiment e´gale a` la variance me-
sure´e sur la phase re´siduelle. Malgre´
tout, meˆme si le repliement reconstruit
est fortement re´duit dans le cas MAP, il
ne devient pas ne´gligeable pour autant, notamment pour les bas ordres.
3.3.4 Performances et critiques
Sur ces simulations optimistes, mettant bien en valeur les difficulte´s introduites par une
faible bande passante, les re´sultats de l’approche MAP ne sont pas tre`s concluant. Les re´sultat
sur simulation, dans le cas typique d’observation d’un objet faible avec NaCo, sont pre´sente´s en
annexe B, et exhibent des performances comparables a` nos simulations optimistes.
Nous avons ve´rifie´ que le reconstructeur MAP limite l’impact du repliement mais ne l’e´teint
pas comple`tement. 〈‖
t
‖〉 est par ailleurs sous estime´e par le reconstructeur MAP car celui-ci
biaise  vers 0.
Il semble donc que l’hypothe`se consistant a` ne´gliger totalement le repliement n’est pas
ve´rifie´e. Pour obtenir une version exacte de la composante miroir de la phase re´siduelle, il nous
faut revenir a` l’e´quation 3.17, que je rappelle ici :
ˆ = Rmapw˙ = Rmap(D
(
‖
0
)
+D
(
0
⊥
)
) = Rmap(D
(
‖
0
)
+ r)
ou` l’on a identifie´ le repliement r.
Le projecteur dans l’espace miroir P‖ posse`de la proprie´te´ inte´ressante suivante :
P‖P
t
‖ = Id‖
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En remarquant que :
P t‖‖ =
(
‖
0
)
On re´-e´crit donc l’e´quation 3.17 sous la forme :
ˆ = Rmapw˙ = Rmap(DP
t
‖‖ + r)
et on a donc :
ˆ‖ = P‖Rmapw˙ = P‖RmapDP
t
‖‖ + P‖Rmapr = A‖ + P‖Rmapr
et on obtient une expression exacte de ‖ :
‖ = A
−1P‖Rmap(w˙ − r) (3.20)
avec :
A = P‖RmapDP
t
‖ (3.21)
On obtient enfin une expression similaire a` l’e´quation 3.11 :
〈ˆ‖ˆ
t
‖〉 = A
−1P‖Rmap
(
〈w˙w˙t〉+ 〈rrt〉 − 〈w˙rt〉 − w˙t〉
)
RtmapP
t
‖A
−1t (3.22)
Meˆme si on peut espe´rer ne´gliger les termes croise´s dans l’approche MAP, compte tenu de la
diminution observe´e du repliement, l’estimation de ‖ est soumise a` l’inversion de A qui, meˆme
si cette dernie`re est carre´e n’est pas assure´e.
L’approche MAP nous rame`ne donc a` un calcul tout aussi complique´ et incertain que l’ap-
proche MC. Elle ne repre´sente donc que peu d’inte´reˆt, malgre´ son optimalite´ pour la reconstruc-
tion instantane´e de la phase. L’approche MAP ne semble donc pas adapte´e a` la reconstruction
de FEP, e´tant utilise´e dans des conditions particulie`res, sur des donne´es de´-bruite´es.
3.3.5 Estimation MV des parame`tres de la phase re´siduelle
Compte-tenu des limites de la me´thode MAP, on est tente´ d’aborder le proble`me de la
reconstruction de FEP sous un nouvel angle.
Comme nous l’avons vu dans la section 3.2, le r0 pendant les observations et la covariance
de la phase re´siduelle doivent eˆtre estime´s pour reconstruire la FEP. Le premier nous permet
d’obtenir la fonction de structure de la composante orthogonale de la phase re´siduelle : DΦ⊥ et
la seconde la fonction de structure de la composante miroir de la phase re´siduelle : DΦ‖ a` l’aide
de l’e´quation 3.10 rappele´e ci-dessous :
D‖(~ρ) =
∑
i
∑
j
〈ˆ‖ˆ‖
t〉ijUij(~ρ) =
∑
i
∑
j
C‖ijUij
ou` C‖ est la covariance de la phase re´siduelle projete´e sur une base de modes (par exemple ceux
du syste`me) et les Uij sont les corre´lations spatiales normalise´es de ces meˆmes modes.
Dans le cas de la me´thode MC, nous avons vu que C‖ pouvait eˆtre estime´e a` partir de la
covariance des mesures de´bruite´es et de´biaise´es du repliement et des termes croise´s (cf e´quation
3.11), ces derniers e´tant particulie`rement difficiles a` estimer. Dans le cas de l’approche MAP,
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nous avons tente´ d’agrandir la base de reconstruction, afin de limiter les effets du repliement et
donc des termes croise´s, sans succe`s.
On peut maintenant imaginer une autre approche, probabiliste, permettant d’estimer le r0 et
le C‖ a` partir des mesures, mais sans inverser le proble`me, ce qui e´vite d’introduire ces fameux
termes croise´s. Tout comme dans le cas MAP, on peut chercher a` estimer plutoˆt C c’est a` dire
la covariance de la phase re´siduelle dans une base de mode de taille infinie.
Un cadre d’estimation e´prouve´ est le MV, comme nous l’avons vu, par exemple, pour le
recentrage d’images. Cette approche posse`de de bonnes proprie´te´s lorsqu’on cherche a` estimer
un petit nombre de parame`tres pour un grand nombre de donne´es. C’est le cas ici, ou` on cherche
a` estimer les variances des modes de notre base (typiquement une centaine) ainsi que le r0 et
le bruit, alors que l’on posse`de un nombre bien plus grand de mesures (typiquement des se´ries
temporelles de plusieurs milliers de vecteurs contenant plusieurs centaines de mesures).
De plus, comme nous l’avons dit, nous sommes dans un cadre gaussien : le bruit sur les
pentes peut eˆtre conside´re´ comme gaussien (Roddier 1999, les pentes sont obtenues par une
somme ponde´re´e de re´alisations inde´pendantes) et stationnaire, et la phase turbulente est a`
statistique gaussienne (elle re´sulte de la somme de nombreux processus ale´atoires) donc la phase
re´siduelle, qui peut eˆtre conside´re´e comme une version filtre´e de cette dernie`re a` travers un filtre
line´aire l’est aussi.
Dans ce cadre on peut aussi conside´rer (comme on l’a fait dans l’approche pre´ce´dente) que
les mesures sont aussi a` statistique gaussienne et on va pouvoir calculer la vraisemblance des
mesures en fonction d’un certain nombre de parame`tres (le bruit, le r0 et la variance des modes
dans la phase re´siduelle) relativement facilement.
Ainsi, si les mesures s’e´crivent comme :
w = D+ n
alors, la matrice de covariance des mesures s’e´crit :
Cw = DCD
t + Cn
ou` C est la matrice de covariance de la phase re´siduelle et Cn la matrice de covariance du bruit.
Comme se sont des mesures de phase re´siduelle, leur moyenne est nulle. Le bruit e´tant conside´re´
gaussien stationnaire, Cn = σ
2
n × Id.
Donc la vraisemblance des donne´es, c’est a` dire la probabilite´ d’obtenir un vecteur de mesures
w connaissant la covariance de la phase re´siduelle et la covariance du bruit s’e´crit :
P(w; C, σ
2
n) ∝
1
det(Cw)
1/2
exp
(
−
1
2
wtC−1w w
)
Si, de plus, les e´le´ments de notre base de  sont statistiquement inde´pendants, comme c’est
le cas lorsqu’on utilise la base des KL de la phase re´siduelle, alors C posse`de la proprie´te´ tre`s
inte´ressante d’eˆtre diagonale.
Enfin, les variances d’une partie de ces modes, ceux qui ne sont pas corrige´s par le syste`me
peuvent eˆtre exprime´e uniquement a` partir du D/r0. En effet, selon Conan (1994), dans la
turbulence, la variance des KL est proportionnelle a` f−11/3 × (D/r0)
5/3 ou` f est la fre´quence
spatiale associe´e au mode conside´re´.
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On a donc un nombre de parame`tres assez restreint a` estimer (les variances sur les modes
corrige´s, le D/r0 et la variance du bruit) pour maximiser cette loi de probabilite´ et ainsi obtenir
les informations ne´cessaires (r0 et C) a` la reconstruction de la FEP.
On posse`de en ge´ne´ral une se´rie temporelle de mesures et si de plus on conside`re que celles-ci
sont statistiquement inde´pendantes, on peut construire une probabilite´ jointe d’obtenir cette
se´rie temporelle :
P({wk}; C, Cn) ∝
( 1
det(Cw)
)N/2 N∏
k=1
exp [−
1
2
wtkC
−1
w wk]
ou` N est le nombre de vecteurs de mesures de la se´rie. On obtient donc l’anti-log-vraisemblance
suivante :
J (C, σ
2
n) =
N
2
ln [det(Cw)] +
1
2
N∑
k=1
wtkC
−1
w wk
=
N
2
ln [det(DCD
t + σ2n × Id)] +
1
2
N∑
k=1
wtk(DCD
t + σ2n × Id)
−1wk (3.23)
a` minimiser, par exemple, a` l’aide d’un algorithme de type gradient conjugue´.
Bien suˆr, lorsqu’on manipule des donne´es issues d’un syste`me d’OA, on posse`de une se´rie de
mesures qui ne sont pas statistiquement inde´pendantes. Toutefois, si on connaˆıt la corre´lation
entre les modes, dans ces mesures, on doit eˆtre capable de modifier cette expression pour obtenir
le vrai crite`re MV.
Une autre fac¸on d’envisager les choses est de ne conside´rer que les mesures qui sont se´pare´es
par un intervalle temporel supe´rieur au temps de cohe´rence du mode de l’atmosphe`re le plus
lent. Dans ce cas, on travaille avec des mesures qui sont entie`rement de´corre´le´es temporellement
et on peut utiliser le crite`re de l’e´quation 3.23.
On remarque malgre´ tout que de conside´rer toutes les mesures n’a pour conse´quence que d’in-
troduire plusieurs fois la meˆme information. L’estimateur de l’e´quation 3.23 tend donc asymp-
totiquement vers la meˆme valeur que dans le cas pre´ce`dent. Pour que l’estimateur converge vers
la vraie valeur, il faut alors conside´rer une se´rie temporelle de mesures acquises sur un temps
e´quivalent a` un grand nombre de fois le temps de cohe´rence du mode le plus lent. Ceci est
possible en OA, dans des conditions typiques, lorsque la se´rie de mesure repre´sente un intervalle
temporel de plusieurs dizaines de secondes. Dans ce cas, l’unique conse´quence de l’utilisation
d’un e´chantillon de mesures qui ne sont pas statistiquement inde´pendantes sera une convergence
moins rapide de l’estimateur (a` nombre d’e´le´ments dans l’e´chantillon constant).
3.3.6 Validation sur un mode`le simple
Dans un premier temps, on peut chercher a` valider cette approche avec un mode`le simple de
SH. Comme nous l’avons vu dans le chapitre d’introduction, le SH estime une pente locale du
front d’onde, le passage de la phase a` travers ce dernier peut donc eˆtre vu comme une de´rivation.
Le mode`le
La phase re´siduelle e´tant conside´re´e stationnaire (comme discute´ dans la section 3.2.2), sa
matrice de covariance est diagonale dans le plan de Fourier. De plus, le bruit sur les mesures e´tant
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conside´re´ blanc gaussien et stationnaire, sa matrice de covariance (σ2n × Id) est donc diagonale
dans toute base.
Enfin, la de´rivation dans le plan re´el est e´quivalente au produit par 2ıpif dans le plan de
Fourier, ou` f est la fre´quence spatiale. La TF de la matrice d’interaction D˜ est donc diagonale
et la TF des mesures s’e´crit donc :
D˜˜(f) = 2ıpif ˜(f)
On remarquera qu’on a pour l’instant ne´glige´ les effets de repliement qui peuvent aussi eˆtre
mode´lise´s simplement dans le plan de Fourier. On peut donc re´-e´crire simplement la variance
des pentes dans le plan de Fourier comme :
σ2w˜(f) = 4pi
2f2σ2˜ (f) + σ
2
n˜
l’anti-log-vraisemblance a` minimiser s’e´crit donc de la fac¸on suivante :
J ({σ2˜ (f)}, σ
2
n˜) =
N
2
∑
f
ln [4pi2f2σ2˜ (f) + σ
2
n˜] +
1
2
∑
f
∑
k
|w˜k(f)|
2
4pi2f2σ2˜ (f) + σ
2
n˜
(3.24)
De plus, comme nous l’avons vu, les variances d’une partie des modes (les modes non corrige´s)
peuvent eˆtre exprime´s en fonction du D/r0. Le crite`re a` minimiser est donc compose´ de 2 parties :
J ({σ2˜ (f)}, σ
2
n˜, r0) = J
′({σ2˜ (f)}f≤fcor , σ
2
n˜) + J
′′(r0, σ
2
n˜)
ou` fcor est la dernie`re fre´quence corrige´e par le syste`me, avec :
J ′({σ2˜ (f)}f≤fcor , σ
2
n˜) =
N
2
∑
f≤fcor
ln [4pi2f2σ2˜ (f) + σ
2
n˜] +
1
2
∑
f≤fcor
∑
k
|w˜k(f)|
2
4pi2f2σ2˜ (f) + σ
2
n˜
et :
J ′′(D/r0, σ
2
n˜) =
N
2
∑
f〉fcor
ln [4pi2f2f−11/3(D/r0)
5/3 + σ2n˜]+
1
2
∑
f〉fcor
∑
k
|w˜k(f)|
2
4pi2f2f−11/3(D/r0)5/3 + σ2n˜
Les parame`tres a` estimer sont donc les {σ2˜ (f)}f≤fcor , le σ
2
n˜ et le D/r0.
On cherche le minimum de cette fonction, ce qui correspond a` annuler ses gradients par
rapport aux diffe´rents parame`tres. On peut, dans un premier temps, s’inte´resser au gradient de
ce crite`re par rapport aux variances des modes corrige´s :
∂
∂σ2˜ (fi)
J ({σ2˜ (f)}f≤fcor , σ
2
n˜, r0)
fi≤fcor
= N
4pi2f2i
4pi2f2i σ
2
˜ (fi) + σ
2
n˜
−
∑
k
|w˜k(fi)|
2(
4pi2f2i σ
2
˜ (fi) + σ
2
n˜
)2
Si on veut maintenant une estime´e de la variance du mode conside´re´ : σˆ2˜ (fi) telle qu’elle annule
ce gradient, on a :
N
4pi2f2i
4pi2f2i σ
2
˜ (fi) + σ
2
n˜
=
∑
k
4pi2f2i |w˜k(fi)|
2(
4pi2f2i σ
2
˜ (fi) + σ
2
n˜
)2
et on obtient facilement :
σˆ2˜ (fi) =
(∑
k |m˜k(fi)|
2
N
− σ2n˜
) 1
4pi2f2i
(3.25)
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qui est une expression analytique de l’estime´ au sens du MV de la variance des modes de la
phase re´siduelle. On peut ici faire un paralle`le avec la me´thode MC de´crite en de´but de chapitre.
On voit en effet que notre estime´e de la variance du mode conside´re´ est obtenue, tout comme
dans le cas MC, par filtrage inverse de la variance des mesures de´-bruite´es. Malgre´ tout, notre
me´thode posse`de l’avantage de proposer une estimation de tous les parame`tres sur les meˆmes
donne´es et dans le meˆme cadre.
Ainsi, en suivant une approche similaire a` ce qui a e´te´ de´veloppe´ dans Blanc et al. (2003a),
minimiser J ({σ2˜ (f)}f≤fcor , σ
2
n˜, r0) est e´quivalent a` minimiser :
J ({σˆ2˜ (f)}f≤fcor , σ
2
n˜, r0) = J
′({σˆ2˜ (f)}f≤fcor , σ
2
n˜) + J
′′(r0, σ
2
n˜)
par rapport a` r0 et σ
2
n˜ et ou` les {σˆ
2
˜ (f)}f≤fcor sont donne´s par l’e´quation 3.26.
On peut alors remarquer que :
J ′({σˆ2˜ (f)}f≤fcor , σ
2
n˜) = N
∑
f
ln [
∑
k |w˜k(f)|
2
N
] +
∑
f≤fcor
N
qui est une constante vis a` vis de r0 et σ
2
n˜. Il ne nous reste donc plus qu’a` minimiser :
J ′′(r0, σ
2
n˜) = N
∑
f>fcor
ln [4pi2f−5/3(D/r0)
5/3 + σ2n˜] +
∑
f>fcor
∑
k
|w˜k(f)|
2
4pi2f−5/3(D/r0)5/3 + σ
2
n˜
(3.26)
par rapport a` σ2n˜ et r0. Cette inde´termination qui conduit a` ne conside´rer que J
′′(r0, σ
2
n˜) pour
l’estimation du bruit et du r0 provient du fait qu’on ne posse`de pas d’a priori sur la variance
re´siduelle des modes corrige´s.
Si on cherche maintenant a` annuler le gradient du crite`re de l’e´quation 3.27 par rapport a` la
variance du bruit, on obtient l’expression suivante :∑
f>fcor
4pi2f−5/3(D/r0)
5/3 + σ2n˜ =
∑
f>fcor
∑
k |m˜k(f)|
2
N
de laquelle il est difficile de tirer une expression analytique de σ2n˜. Elle traduit la condition
suivante : la variance des mesures pour chaque fre´quence doit eˆtre e´gale a` la somme de la
variance du mode et de la variance du bruit.
Dans le cas de l’annulation du gradient de J ′′(r0, σ
2
n˜) par rapport a` (D/r0)
5/3, on obtient
l’expression suivante :∑
f>fcor
(4pi2f−5/3(D/r0)
5/3 + σ2n˜)4pi
2f−5/3 =
∑
f>fcor
∑
k |m˜k(f)|
2
N
4pi2f−5/3
de laquelle il est aussi difficile de tirer une expression analytique de D/r0
On est donc contraint a` minimiser nume´riquement ce crite`re, par une me´thode de type
gradients conjugue´s par exemple.
Simulations
Comme on l’a vu pre´ce´demment, la variance des modes non corrige´s (f > fcor) suit une loi
en f−11/3(D/r0)
5/3. Dans un second temps, la variance des modes corrige´s ne connaˆıt pas de
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Fig. 3.16 – Variances des mesures obtenues dans le cadre de notre mode`le simple pour deux
niveaux de bruit (gauche et droite). En marron, la variance des mesures non bruite´es, en bleu,
la variance du bruit, constante pour tous les modes, en jaune, la variance des mesures bruite´es.
loi pre´cise (elle de´pend de la qualite´ de correction), mais on peut l’approximer, pour les cas de
correction moyenne, par une loi en f−2. Elle ne de´pend toutefois pas explicitement du D/r0,
mais la variance du dernier mode corrige´ est tre`s proche de f
−11/3
corr (D/r0)
5/3. On simule ensuite
une se´rie de mesures (10000 re´alisations de turbulence bruite´es pour chaque mode suivant une
distribution gaussienne de moyenne nulle et de variance respectant la loi de´crite pre´ce´demment)
en conside´rant 160 modes vus pour 60 corrige´s. La variance des mesures ainsi mode´lise´es a l’allure
pre´sente´e dans la figure 3.16, en fonction des fre´quences spatiales, pour diffe´rents niveaux de
bruit.
On minimise ensuite le crite`re de´crit dans l’e´quation 3.27, sur ces donne´es afin d’obtenir une
estime´e des deux parame`tres D/r0 et σ
2
n˜. La variance des modes corrige´s est ensuite de´duite a`
l’aide de l’e´quation 3.26 et de l’estime´e de la variance du bruit.
Comme on le voit sur la figure 3.16, a` mesure que le bruit augmente la variance des mesures
sur les modes de hauts ordres prend progressivement l’allure d’un plateau. Or c’est unique-
ment sur ces variances que l’on va estimer conjointement D/r0 et σ
2
n˜. Lorsque le bruit est trop
important (comme pour la partie droite de la fig. 3.16), il devient difficile de discriminer la
hauteur re´elle du plateau de bruit de la variance du mode turbulent. Dans le cas d’observations
re´alistes, le niveau de bruit est proche de la variance du dernier mode corrige´, donc plutoˆt dans
le cas de droite de la figure 3.16, relativement de´favorable a` l’estimation de ces deux parame`tres
conjointement.
Il semble donc que l’information contenue dans les seuls modes de hauts ordres ne soit pas
suffisante pour obtenir une bonne estime´e du D/r0 et on pre´fe´rera modifier le´ge`rement notre
approche afin d’inclure aussi l’information contenue dans les modes de bas ordres. En effet, en
utilisant l’information contenue dans les commandes applique´es au syste`me, on est capable de
revenir a` la version turbulente de la variance des modes de bas ordres. Dans cette nouvelle
approche, les variances de tous les modes ne de´pendent que du D/r0 et du bruit et le crite`re a`
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minimiser devient :
J (r0, σ
2
n˜) = N
∑
f
ln [4pi2f−5/3(D/r0)
5/3 + σ2n˜] +
∑
f
∑
k
|w˜′k(f)|
2
4pi2f−5/3(D/r0)5/3 + σ
2
n˜
(3.27)
ou` les w˜′k(f) sont les pentes purement turbulentes, reconstruites a` partir des mesures de phase
re´siduelle et des commande applique´es par le syste`me pendant les observations.
On se rapproche donc ici de la me´thode traditionnellement utilise´e pour la de´termination
du r0 (reconstruction des variances turbulentes des modes de bas ordres a` l’aide des mesures
et des commandes) mais l’ajout de l’information disponible sur les modes de hauts ordres nous
permet, dans un cadre MV, d’estimer conjointement r0 et σ
2
n˜.
3.3.7 Extension a` un cas re´aliste
Inte´reˆt de la me´thode MV
Dans le cadre de cette me´thode MV, on ne reconstruit pas les mesures, on essaie seulement
de les ajuster sur un mode`le, tenant compte a` la fois d’a priori sur la forme du spectre des
modes dans l’atmosphe`re et de la matrice d’interaction du syste`me. Ceci repre´sente un grand
avantage car nous n’avons pas besoin de re´aliser d’inversion, ce qui nous permet de nous placer
dans une base de modes beaucoup plus importante que celle du syste`me, comme dans le cas
(malheureusement non concluant) de l’approche MAP, sans craindre les effets du bruit sur les
modes de hauts ordres.
De plus, cette me´thode, contrairement a` la me´thode MC, posse`de l’avantage de proposer
une estimation de tous les parame`tres sur les meˆmes donne´es et dans le meˆme cadre. Rappelons
que dans le cas de la me´thode MC, le bruit et le D/r0 sont estime´s a` part, sur des donne´es
reconstruites a` partir des mesures et des commandes.
Reconstruction de FEP
Rappelons que le but de cette me´thode est d’obtenir une estime´e des 3 parame`tres ne´cessaires
a` la reconstruction des deux composantes de la FTO comme de´crit dans les e´quations 3.6, 3.7
et 3.10. En particulier, on cherche une estime´e de C en minimisant le crite`re de l’e´quation 3.24
que je rappelle ici :
J (C, σ
2
n) =
N
2
ln [det(DCD
t + σ2n × Id)] +
1
2
∑
k
wtk(DCD
t + σ2n × Id)
−1wk
Tout comme dans le cas de l’approche MAP, le choix de la base de modes pour la reconstruction
est une e´tape cruciale de cette approche.
Pour limiter le nombre de parame`tres a` estimer, nous avons besoin d’une base de modes
statistiquement inde´pendants. De ce fait, leur matrice de covariance sera diagonale, et on aura
donc autant de parame`tres a` estimer que de modes dans notre base, auxquels s’ajoutera σ2n.
Inclure la base de modes du syste`me serait, tout comme dans le cas MAP, inte´ressant sur
certains points. D’une part, cela nous permettrait de se´parer nettement, comme nous l’avons fait
dans le cas simple pre´ce´dent, les modes corrige´s, dont la variance est a` estimer, des modes non
corrige´s qui de´pendent uniquement de D/r0. Ainsi, on re´duit le nombre de parame`tres a` estimer,
tout en proposant une estimation d’un parame`tre ne´cessaire au calcul de D⊥. D’autre part, le
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changement de base ne´cessaire a` l’application de l’e´quation 3.10 devient trivial (le projecteur a`
utiliser est Id‖).
D’un autre coˆte´, rien n’assure que les modes choisis pour construire la base du miroir soient
re´ellement statistiquement inde´pendants. S’ils ne le sont pas (comme c’est le cas pour les modes
de NAOS), leur matrice de covariance n’est pas diagonale et le nombre de parame`tres a` estimer
augmente dramatiquement.
On pre´fe´rera donc, dans le cas de la me´thode MV se placer dans le cadre de la base des
KL atmosphe´riques, qui sont statistiquement inde´pendants. En outre, les modes miroirs sont
souvent tre`s proches de KL atmosphe´riques. On pourra donc revenir facilement a` C‖ a` partir
de Ckl par simple changement de base.
Enfin, dans le cadre d’une base de modes beaucoup plus grande que ce que pourrait proposer
le miroir, on pourra toujours isoler un certain nombre de modes de hauts ordres, non affecte´s
par l’action du miroir, et sur lesquels on pourra obtenir en principe une estimation du D/r0.
3.3.8 Conclusions
La me´thode MV pour la reconstruction de FEP pre´sente´e dans ce recueil posse`de un bon
potentiel. D’une part, le faible nombre de parame`tres rapporte´s au grand nombre de donne´es
favorise les approches de type MV. D’autre part, elle posse`de l’avantage, contrairement a` la
me´thode MC, de proposer une estimation de tous les ingre´dients de la reconstruction de FEP
dans un meˆme cadre et sur les meˆmes donne´es.
Malgre´ tout, le temps nous manque pour finir de valider cette me´thode avec des donne´es
re´alistes. L’auteur de ces lignes espe`re donc, dans un futur proche, achever le de´veloppement de
cette me´thode et la tester sur des donne´es de simulations, afin d’en confirmer le potentiel.
3.4 De´convolution d’images avec FEP reconstruite
Ayant utilise´ NaCo aux premie`res heures de sa mise en service, les donne´es ne´cessaires a`
la reconstruction de FEP n’e´tait pas encore disponibles au moment ou` j’ai obtenu les images
pre´sente´es dans ce recueil. Toutefois, le syste`me d’OA PUEO au CFHT fournit actuellement ce
type de donne´es et permet la reconstruction de la FEP pendant des observations.
3.4.1 Les donne´es : NGC 7469 avec PUEO
J’ai eu la chance d’avoir acce`s a` un jeu de donne´es acquises avec PUEO, e´quipe´e de la came´ra
MONICA pendant son “commissioning”. Des images en bande J, H et K de la galaxie active
NGC 7469 ont e´te´ obtenues les 17 et 18 Juin 1996. Les temps de poses varient de 300s pour
les bandes J et H a` 600s pour la bande K. On ve´rifie donc largement l’hypothe`se de la longue
pose. La taille sur le ciel d’un pixel de la came´ra est de 0.033′′et les images ont e´te´ corrige´es des
mauvais pixels et du champ plat et moyenne´es.
Le programme de´veloppe´ par Jean-Pierre Ve´ran pour le syste`me PUEO a e´te´ utilise´ pour
reconstruire les FEP. Les Strehl obtenus varie de 20% en bande J a` 50% en bande K et les
images brutes traite´es des effets de de´tection (pixel morts, champ plat , soustraction de ciel)
sont pre´sente´es dans les figures 3.17, 3.18 et 3.19 accompagne´es des FEP reconstruites avec
l’algorithme de type MC.
E´tant donne´ l’aˆge des donne´es et le fait qu’elles aient e´te´ obtenues pendant une pe´riode de
comissioning, peu d’informations supple´mentaires sont disponibles, mais la qualite´ des images
est tre`s inte´ressante.
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Fig. 3.17 – Image en bande J de NGC 7469 obtenue avec PUEO. En haut a` gauche image
moyenne de NGC 7469, en bas a` gauche, image moyenne de l’e´toile de calibration, en haut a`
droite, ajustement du spectre de l’image par le mode`le parame´trique de SO, en bas a` droite
FTO mesure´e sur l’image de l’e´toile (trait plein) et DSP estime´e de l’objet (trait pointille´)
pre´alablement renormalise´e.
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Fig. 3.18 – Image en bande H de NGC 7469 obtenue avec PUEO. En haut a` gauche image
moyenne de NGC 7469, en bas a` gauche, image moyenne de l’e´toile de calibration, en haut a`
droite, ajustement du spectre de l’image par le mode`le parame´trique de SO, en bas a` droite
FTO mesure´e sur l’image de l’e´toile (trait plein) et DSP estime´e de l’objet (trait pointille´)
pre´alablement renormalise´e.
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Fig. 3.19 – Image en bande K de NGC 7469 obtenue avec PUEO. En haut a` gauche image
moyenne de NGC 7469, en bas a` gauche, image moyenne de l’e´toile de calibration, en haut a`
droite, ajustement du spectre de l’image par le mode`le parame´trique de SO, en bas a` droite
FTO mesure´e sur l’image de l’e´toile (trait plein) et DSP estime´e de l’objet (trait pointille´)
pre´alablement renormalise´e.
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Fig. 3.20 – Image de´convolue´e en bande H de NGC 7469. A gauche, re´gularisation L1-L2 et a`
droite, re´gularisation avec la DSP objet estime´e.
3.4.2 La me´thode : reconstruction MC et MISTRAL
La me´thode de de´convolution est similaire a` celle utilise´e dans le cas de NGC 1068, dans
le chapitre pre´ce`dent. On estime d’abord le spectre de l’objet a` partir de l’image et de la FEP
reconstruite, dans chaque bande, en utilisant l’algorithme de type MV de´crit pre´ce´demment. Les
re´sultats sont pre´sente´s dans les figures 3.17, 3.18 et 3.19.
Les images sont ensuite de´convolue´es en utilisant la version classique de MISTRAL et le
spectre objet ainsi estime´e pour la re´gularisation. Le meˆme type de de´marche que pour NGC
1068 est adopte´ pour cet objet avec 2 types de re´gularisation compare´es pour obtenir le meilleur
re´sultat.
On note de`s a` pre´sent que le Strehl obtenu en bande J ne permet pas d’obtenir une infor-
mation tre`s pre´cise sur le spectre (figure 3.17) ni un tre`s bon contraste dans l’image pour les
structures centrales et on se limitera, dans un premier temps, a` la de´convolution dans les bandes
H et K uniquement.
De plus, on ne dispose d’aucune information sur la DSP de la FEP. En effet, celle-ci peut
eˆtre estime´e soit expe´rimentalement a` l’aide de se´ries d’image d’une e´toile de meˆme magnitude
acquises avant et apre`s les observations de l’objet, dont nous ne disposons pas ; soit a` partir de
la fonction de transfert de Speckle (Fusco et al. 1999) estime´e a` partir des donne´es de l’ASO,
dont nous ne disposons pas non plus. On ne pourra donc pas faire de de´convolution myope
tre`s pre´cise, et on se contentera donc de de´convolution classique, ou` on conside`re que la FEP
reconstruite est la vraie FEP de l’instrument pendant les observations.
3.4.3 Re´sultats de de´convolution
Les re´sultats de la de´convolution, pour les deux types de re´gularisation, sont pre´sente´es dans
les figures 3.20 et 3.21.
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Fig. 3.21 – Image de´convolue´e en bande K de NGC 7469. A gauche, re´gularisation L1-L2 et a`
droite, re´gularisation avec la DSP objet estime´e.
NGC 7469, meˆme si elle pre´sente une source centrale ponctuelle dominant l’e´mission, est un
objet relativement e´tendu, ce qui limite les performance de l’OA lorsqu’elle utilise un ASO a`
courbure, comme c’est le cas de PUEO. On se trouve donc dans le cas de faible rapport de Strehl,
et Jean-Pierre Ve´ran montre dans sa the`se (Ve´ran 1997) que dans ce cas, la reconstruction de
FEP n’est pas tre`s pre´cise. Ceci a donc pour effet de limiter les performances de la de´convolution,
la FEP e´tant mal de´termine´e.
Toutefois, Jean-Pierre Ve´ran montre que les erreurs d’estimation conduisent a` une sous-
estimation syste´matique de la FTO, ce qui implique la ne´cessite´ de sur-re´gulariser la de´convolution.
La source centrale domine entie`rement cette image et l’e´mission des re´gions proches est
comparable au niveau du premier anneau d’Airy, ce qui rend la restauration difficile. Ainsi, un
le´ger ringing, sur les structures proches de la source centrale est visible sur les images 3.20 et
3.21. Malgre´ tout, de nombreuses sources dans un rayon de 0.5′′autour de la source centrale sont
identifie´es dans les deux bandes et avec les deux types de re´gularisation, ce qui nous permet
d’affirmer qu’elles sont re´elles. La prudence reste toutefois de mise quant a` leur interpre´tation.
Hormis ces limitations, l’image de´convolue´e propose une vue tre`s nouvelle de la partie centrale
de cet objet.
D’abord, l’e´mission entourant la source centrale semble eˆtre re´partie sur un quasi-anneau,
forme´s de diffe´rentes sources inde´pendantes, re´solues ou non, sur un rayon de 0.5′′autour de
la source centrale. Ce dernier entour un groupe de sources plus proches encore de la source
centrale (0.25′′). L’anneau semble de plus eˆtre le point d’ancrage de deux micro-bras spiraux qui
sont tre`s clairement mis en e´vidence, les amas principaux les constituant e´tant bien souligne´s.
Enfin, d’une manie`re ge´ne´rale, de nombreuses sources re´solues ou non sont mises en e´vidence par
la de´convolution nous permettant une interpre´tation plus de´taille´e de la physique des re´gions
centrales ce qui souligne encore une fois le pouvoir de cette machine a` contraste qu’est le couple
OA-de´convolution.
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En conclusion, NGC 7469 est une galaxie a` noyau actif repre´sentative de l’activite´ de type I
et son noyau relativement brillant nous permet, tout comme dans le cas de NGC 1068, d’asservir
un syste`me d’OA. Cet objet est le´ge`rement e´tendu, et le contraste avec les parties environnantes
(d’inte´reˆt) est e´norme justifiant les observations avec OA. L’aspect e´tendue de la source d’asser-
vissement empeˆche toute reproduction conforme des performances avec une source ponctuelle et
rend donc la calibration de la FEP avec une e´toile impre´cise, justifiant la reconstruction de la
FEP pour obtenir les informations ne´cessaires a` la de´convolution. Malgre´ tout, la qualite´ de la
reconstruction MC de la FEP dans ce cas de relativement faible correction (cas typique d’obser-
vations de NAG) limite les performances de la de´convolution et pousse a` la sur-re´gularisation.
On obtient toutefois une relativement bonne estime´e de la FEP graˆce a` cette dernie`re, ce qui
justifie pleinement son emploi malgre´ ces limitations.
D’un autre coˆte´, les re´sultats de cette e´tude justifient aussi la volonte´ de de´velopper des
me´thodes de reconstruction de FEP plus pre´cises pour la de´convolution des images de NAG
afin de n’eˆtre plus soumis a` ces incertitudes. Les donne´es disponibles n’ont toutefois pas permis
de tester la de´convolution myope sur ces images, qui aurait suˆrement pu, en partie, limiter ces
effets.
3.5 E´tude de NGC 7469
Ces images ainsi que des observations d’imagerie, de coronographie et de spectroscopie avec
NaCo m’ont permis de mener une e´tude des re´gions centrales de NGC 7469 dans l’IR. Cet objet
est typique de l’activite´ de type I et, comme NGC 1068, constitue une source privile´gie´e lors de
la mise en service d’un instrument.
Apre`s avoir rappele´ brie`vement les principales de´couvertes faites sur cette source, depuis
sa classification parmi les toutes premie`res galaxies de Seyfert, je de´crirai les conclusions des
observations PUEO sur la source centrale. Ce travail, re´alise´ en collaboration avec Olivier Lai,
constitue une partie d’une e´tude plus vaste mene´e sur ces observations, comportant notamment
une caracte´risation comple`te de l’activite´ stellaire dans l’environnement du coeur. Un article
(figurant en annexe C) tire´ de cette e´tude a e´te´ re´cemment soumis a` A&A.
Dans un second temps, je de´crirai et analyserai les observations que j’ai re´alise´es avec NaCo,
l’imagerie ne re´ve´lant que les couleurs IR de la source centrale et la coronographie permettant
de confirmer la morphologie ge´ne´rale obtenue en bande K, apre`s de´convolution, sur les images
PUEO. Les re´sultats de spectroscopie nous permettront enfin de sonder la source la plus centrale.
3.5.1 La petite histoire de NGC 7469
NGC 7469 est l’une des plus brillantes galaxies actives, avec une luminosite´ totale dans l’IR
de 3×1011L. Figurant parmi les premie`res galaxies actives identifie´es par Seyfert (1943), elle a
e´te´ intensivement e´tudie´e, de la bande radio au domaine des X.
Elle est situe´e a` environ 66 Mpc, ce qui correspond a` un redshift de z=0.016 (de Vaucouleurs et al.
1991) (1′′≈ 330 pc, avec une constante de Hubble de H0=75 km.s
−1.Mpc−1) et est en interaction
avec une galaxie voisine IC 5283 (Dahari 1985). Elle est classe´e dans la cate´gorie des Seyfert
1.2. Le monstre ouvre donc sa gueule be´ante quasiment dans notre direction. Son coeur ex-
hibe de plus une forte variabilite´ dans l’UV et les X, sur des e´chelles aussi courtes que le jour
(Nandra et al. 2000). Des observations de re´verbe´ration (?) semblent indiquer la pre´sence d’un
trou noir central d’une masse d’environ 107M. Le spectre X de la re´gion centrale montre tre`s
clairement la pre´sence d’un absorbeur tie`de (Blustin et al. 2003), d’une densite´ de colonne de
1020cm−2, structure qui semble de plus de´cale´e vers le bleu de plusieurs centaine de km.s−1 et
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dont le parame`tre d’ionisation est compatible avec les re´gions tie`des d’e´mission de raies e´troites.
Une structure absorbante similaire est aussi mise en e´vidence dans l’UV (Kriss et al. 2003).
Le spectre radio, non thermique, de la re´gion la plus centrale est une preuve e´vidente de
la pre´sence d’un NAG au coeur de cette galaxie (Ulvestad et al. 1981; Lonsdale et al. 2003),
mais une grande partie de sa luminosite´ totale provient de 2 anneaux de flambe´e d’e´toiles situe´s
respectivement entre entre 8′′et 10′′(Cutri et al. 1984; Meixner et al. 1990) et 1′′et 3′′du coeur
(Mauder et al. 1994; Colina et al. 2001), de´tecte´s en radio, IR moyen et visible. L’anneau cen-
tral repre´sente pre`s de la moitie´ du flux total de cet objet a` 12µm (Soifer et al. 2003). NGC
7469 constitue donc l’un des meilleurs exemples d’activite´ hybride et est d’ailleurs la premie`re
galaxie dans laquelle on a de´tecte´ les bandes d’e´mission a` 8.7µm et 11.3µm, attribue´es aux PAH
(Aitken et al. 1981), courantes dans les galaxies a` flambe´e d’e´toile mais plutoˆt rares dans les
galaxies de Seyfert. De plus, pre`s de 80% de l’e´mission totale a` 3.3µm, attribue´e aux PAH,
provient de la re´gion situe´e entre 1′′et 3′′du coeur (Cutri et al. 1984).
En ce qui concerne l’IR proche, Scoville et al. (1997) montrent a` travers des observations
NICMOS que 30% du flux total de la galaxie est e´mis dans un rayon de 70 pc autour du coeur a`
2.2µm et d’autres observations sugge`rent qu’un tiers de l’e´mission centrale (dans un rayon de 1′′)
a` 2.2 µm est d’origine stellaire (Mazzarella et al. 1994; Genzel et al. 1995). Elle constitue donc le
parfait candidat pour e´tudier les relations entre le NAG et les flambe´es d’e´toiles dans la galaxie
hoˆte. Toutefois, comme le souligne Genzel et al. (1995), ces flambe´es pourraient aussi eˆtre lie´es
a` l’interaction gravitationnelle de NGC 7469 avec sa compagne. Ces auteurs proposent aussi un
mode`le complet pour expliquer l’e´mission du premier anneau, qui serait constitue´ principalement
de super-ge´antes rouges.
Enfin, comme nous l’avons vu dans le chapitre d’introduction, la fac¸on dont le monstre est
nourri et l’existence d’hypothe´tiques structures complexes telles que des barres internes ou des
micro-spirales imbrique´es est un des grands de´bats au sujet des NAG. Ce type de structure
pourrait lui aussi avoir un roˆle sur la formation d’e´toile.
Tout comme dans le cas de NGC 1068, un disque de gaz mole´culaire est mis en e´vidence
dans NGC 7469 a` des e´chelles de l’ordre du kpc (Meixner et al. 1990). La courbe de rotation de
l’e´mission de CO montre que le gaz mole´culaire de´crit un disque en rotation dans le sens inverse
des aiguilles d’une montre, dans le plan de la galaxie (Wilson et al. 1991). Plus re´cemment, la
carte de l’e´mission de CO propose´e par Davies et al. (2004) semble exhiber une source centrale
puissante, entoure´e par un anneau et une paire de bras spiraux ou une barre entre les deux.
Ces auteurs proposent un mode`le dynamique axi-syme´trique a` trois composantes (un disque,
un anneau de 4 a` 5′′de rayon et un anneau interne de rayon 0.5′′) pour expliquer a` la fois les
courbes de rotation du CO et de l’hydroge`ne mole´culaire. De plus, a` l’aide des teˆtes de bande
de la raie d’absorption du CO 2-1, associe´es a` la population des ge´antes rouges, ils de´duisent un
aˆge de 60 Ma pour un anneau qui contribue a` hauteur de 20 a` 30% de la luminosite´ centrale a`
2.2µm. Enfin, l’estimation de l’aˆge de l’anneau de flambe´e d’e´toiles est lie´e au H2/CO que ces
derniers auteurs trouvent 4 a` 5 fois plus grand que dans notre galaxie.
3.5.2 Interpre´tation des images PUEO : micro-spirale et flambe´e d’e´toile
L’orientation des images PUEO de NGC 7469, de´convolue´es ou non, pre´sente´es dans la
section pre´ce´dentes ne respectaient pas la convention usuelle en astronomie, (nord en haut et
est a` gauche), ce qui a e´te´ re´tabli dans la figure 3.22 pour une meilleure comparaison avec les
autres longueurs d’onde.
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Fig. 3.22 – Partie supe´rieure : images pre´ et post de´convolution de NGC 7469 oriente´es suivant
les axes conventionnels (nord en haut et est a` gauche). Partie infe´rieure : contours a` diffe´rentes
longueurs d’onde superpose´s a` l’image de´convolue´e en bande K a) contours radio a` 8.4 GHz tire´s
de Colina et al. (2001) b) contours de l’e´mission de CO tire´s de Davies et al. (2004) c) contours
MERLIN a` 1.4 GHz tire´s de Beswick et al. (2002) montrant l’e´mission d’hydroge`ne neutre d)
contours de l’e´mission dans l’IR moyen, de´convolue´s, tire´s de Soifer et al. (2003).
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Fig. 3.23 – Images HST de NGC 7469 acquises en 1994 dans le visible, a` diffe´rentes e´chelle et
nomenclature adopte´s dans cette e´tude. Ces images font maintenant partie du domaine public.
Cre´dit Olivier Lai.
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Morphologie ge´ne´rale
Comme nous l’avons dit pre´ce´demment, la de´convolution nous permet de mieux identifier un
certain nombre de structures. D’abord, a` environ 0.25′′du coeur, un groupe de 3 sources, dispose´es
quasiment en anneau et souffrant d’une impre´cision de restauration sont mis en e´vidence. Ces
sources pourraient appartenir a` un hypothe´tique anneau interne, tre`s proche du coeur.
Puis, a` environ 0.5′′, un ve´ritable anneau est clairement identifiable. Il est constitue´ de
multiples sources, plus ou moins re´solues, et souffre lui aussi probablement d’un le´ger ringing
re´siduel. Cette structure est peut-eˆtre celle pre´dit par le mode`le de Davies et al. (2004), pour
interpre´ter les vitesses de´tecte´es dans l’e´mission de gaz mole´culaire.
Puis, partant de cette anneau interne, une paire de bras spiraux se de´veloppe, liant les
diffe´rentes sources, identifie´es pre´ce´demment comme un anneau de flambe´e d’e´toile (la couronne
0.7′′a` 1.5′′de la source centrale). Le bras nord semble remarquablement e´crase´ par rapport au
bras sud, ce qui est probablement duˆ a` un effet d’orientation, mais pourrait eˆtre aussi une trace
de l’interaction de NGC 7469 avec sa compagne (mise en e´vidence sur l’image HST) l’e´crasement
e´tant exactement oriente´ suivant cet axe.
Les nombreuses sources composant ces structures sont clairement identifiables, apre`s de´-
convolution, ce qui nous permet de faire un rapprochement direct avec l’image visible HST,
la majorite´ des sources visibles posse´dant une contre-partie IR, et de dresser la nomenclature
propose´es dans la figure 3.23. Suivant une interpre´tation similaire a` celle qui a e´te´ de´veloppe´
dans Lai et al. (1999), et en accord avec des observations d’autres galaxies (M82, O’Connell et al.
1995 ou NGC 1569, O’Connell et al. 1994), ces sources sont interpre´te´es comme des super-amas
d’e´toiles massives forme´es pendant la flambe´e. La formation d’e´toile n’aurait donc pas lieu de
fac¸on homoge`ne, mais re´partie dans l’anneau, a` l’inte´rieur de ces ıˆlots que constitues ces amas.
Certaines de ces sources sont aussi clairement re´solue : les amas A, G et I notamment.
Enfin, concernant l’hypothe´tique barre centrale, que sugge`re l’image HST, aucun indice
ne permet d’en confirmer fermement l’existence sur nos image. On note juste une apparence
le´ge`rement allonge´e le long de cet axe, induite par le regroupement des sources les plus intenses.
L’allure ge´ne´rale est toutefois assez proche d’une ve´ritable barre, ce qui nous pousse a` ne pas ex-
clure ce sce´nario. Toutefois, Davies et al. (2004) se passe d’une telle structure pour reproduire la
dynamique du gaz, et l’augmentation apparente de l’activite´ le long de l’axe nord-est sud-ouest
pourrait eˆtre due a` un effet d’orientation.
Tous ces e´le´ments morphologiques sont entie`rement confirme´s par l’image HST pre´sente´e
dans la figure 3.23, qui ne permet pas de sonder le coeur dans un rayon de moins de 0.2′′, la
source centrale y e´tant sature´e. On peut ainsi dresser le sche´ma ge´ne´ral de la figure 3.23 auquel
nous nous re´fe´rerons par la suite.
Superposition avec d’autres longueurs d’onde
N’ayant pas de releve´ astrome´trique pre´cis pour ces observations, on peut toutefois ten-
ter de superposer nos images avec des cartes d’e´mission a` d’autres longueurs d’onde, a` l’aide
d’hypothe`ses raisonables.
Ainsi, on peut supposer que la source compacte, non re´solue, dominante a` toutes les longueurs
d’onde caracte´rise la source centrale. Pour le proche et le moyen IR, cette hypothe`se est tre`s
probable. Concernant les bandes radio, il convient d’eˆtre prudent. Dans le cas de l’e´mission
a` 8.4 GHz, la morphologie est claire (structure spirale) et on peut superposer les anneaux de
formations d’e´toiles observe´s conjointement en radio et dans l’IR moyen (Soifer et al. 2003).
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On confirme par ce biais que les sources centrales en radio et dans l’IR sont bien superpose´es.
De plus, le spectre radio de la source centrale ne laisse de toute fac¸on aucun doute sur sa
nature (Beswick et al. 2002; Lonsdale et al. 2003), avec un indice spectral de 0.73 typique d’un
NAG. Enfin, en ce qui concerne la carte de l’e´mission de CO, Davies et al. (2004) re´alise une
superposition sur des conside´rations astrome´triques qui prouvent que la source centrale IR est
la meˆme que celle observe´e dans les bandes du CO. Tous ces e´le´ments permettent de justifier les
superpositions propose´es dans la figure 3.22.
La superposition de la carte radio a` 8.4GHz tire´e de Colina et al. (2001) re´ve`le que la super-
novae (SN) extreˆmement brillante re´ve´le´e par leurs observations se trouve quasiment a` la position
de l’amas F de notre image en bande K. Le le´ger de´calage peu s’expliquer par la diffe´rence de
re´solution entre les deux cartes. D’apre`s ces auteurs, le proge´niteur de cette SN de type II est
probablement une e´toile relativement massive (20 a` 30 M), donc plutoˆt une e´toile de type O
ou B. L’unique image radio de cette SN ne permet pas d’obtenir plus d’informations, mais cet
indice pourra eˆtre compare´ aux re´sultats de l’analyse spectrale sur cet amas.
La comparaison avec la carte de l’e´mission de CO tire´e de Davies et al. (2004) souffre du
meˆme type de diffe´rence de re´solution. Ainsi, la morphologie ge´ne´rale de l’e´mission de CO est
globalement cohe´rente avec l’image IR. La structure interpre´te´e en terme de barre par ces auteurs
marque l’axe passant par les amas A et B d’une part et entre G et I d’autre part. L’effet de
barre est probablement renforce´ par la re´solution infe´rieure de ces observations, mais l’extension
Nord-ouest de l’e´mission de CO s’inscrit bien dans notre sche´ma de micro-spirale centrale et
est entie`rement compatible avec l’extension diffuse a` faible contraste de l’image en bande K
de´convolue´e.
La superposition avec la carte a` 1.4 GHz tire´e de Beswick et al. (2002), ne nous donne que peu
d’indice compte-tenu de la faible sensibilite´ de cette carte. On note toutefois que la source note´e
C par ces auteurs se trouve a` la position de l’amas G. Cette source posse`de un indice spectrale
le´ge`rement supe´rieur a` 1 dans le domaine radio, ce qui pousse ces auteurs a` l’interpre´ter comme
un re´sidu de SN radio, ce qui est plutoˆt compatible avec sa localisation dans l’amas G. Malgre´
tout, aucune information supple´mentaire n’est disponible.
Enfin, la superposition avec l’image de´convolue´e a` 12µm de Soifer et al. (2003) montre sa
remarquable similarite´ avec l’e´mission a` 2.2µm. De nombreuses structures identifie´es sur nos
images posse`dent des contrepartie dans l’IR moyen (notamment A, B, C, D, E, H et M). Malgre´
tout, la carte d’e´mission dans l’IR moyen semble montrer un anneau exte´rieur bien dessine´
plutoˆt qu’une paire de micro-spirale. On note toutefois que la me´thode de restauration utilise´e
par Soifer et al. (2003) est de type Lucy-Richardson stoppe´e au bout d’un nombre arbitraire
d’ite´ration. Ainsi, le contour pre´sente´ dans la figure 3.22 correspond a` une le´ge`re restaura-
tion (seulement 10 ite´rations) et lorsque ces auteurs pousse la restauration jusqu’a` un millier
d’ite´ration, les structures e´tendues disparaisse comple`tement pour laisser la place a` une unique
structure allonge´e, au niveau de la source centrale, le long de l’axe P.A.≈40◦, ne posse´dant pas
d’analogue sur notre image a` 2.2µm.
Le re´sultat de la restauration le´ge`re est quant a` lui compatible avec le re´sultat d’une simple
soustraction de la FEP, pre´sente´e par les meˆme auteurs, mais qui ne montre pas plus de traces de
micro-spirale. Ceci est encore une fois suˆrement due a` un manque de sensibilite´ des images dans
l’IR moyen ou`, comme dans les autres longueurs d’onde, la source centrale domine entie`rement
l’image.
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Re´sume´ des conclusions sur l’activite´ stellaire
A` l’aide des images non de´convolue´es, obtenues dans les 3 bandes, on peut tenter de pre´ciser la
nature des e´toiles qui composent les diffe´rents amas. La photome´trie a e´te´ calibre´e sur les points
ze´ro trouve´s dans la litte´rature. Les e´toiles de calibration ayant e´te´ observe´es dans diffe´rentes
conditions, nous conside´rerons une erreur d’environ 10% sur chaque mesure.
La luminosite´ mesure´e de la source centrale et de la paire de bras spiraux est proche de la
valeur donne´e par Genzel et al. (1995), la diffe´rence e´tant contenue dans la barre d’erreur de
leurs mesures.
Une erreur supple´mentaire est aussi a` conside´rer compte-tenu de la difficulte´ a` se´parer le
flux provenant d’un amas et celui de l’anneau sous-jacent. L’incertitude induite peut toutefois
estime´e en soustrayant une double-spirale a` notre image, estime´e sur celle-ci, et en comparant
les mesures avant et apre`s soustraction. Les de´tails de la proce´dure figure dans l’annexe C.
Brie`vement, on trouve une erreur assez faible pour les sources initialement re´solue alors que la
mesure sur les sources non re´solues est affecte´e par l’effet du halo re´siduel. Le de´tails des releve´s
photome´triques se trouvent dans les tableaux 1, 2, 3 et 4 de l’annexe C.
La couleur IR du coeur est compatible avec un spectre en loi de puissance d’indice -2, typique
de ce qu’on attend d’un NAG, alors que la couleur globale de son environnement est compatible
avec la couleur IR d’une galaxie normale c’est a` dire domine´e par des super-ge´antes. Ce re´sultats
est globalement en accord avec les observations pre´ce´dentes (Genzel et al. 1995). Ainsi, les amas
principaux, comme l’amas A par exemple posse`de un J-H proche de 1 et un H-K proche de 0.5.
D’autre part, les amas moins brillants ont globalement une couleur IR plus proche de celle de
l’e´mission de gaz ionise´, avec diffe´rents niveaux d’extinction, ce qui sous entend que l’e´mission
des amas principaux est plutoˆt domine´ par l’activite´ stellaire alors que les sources les plus
faibles sont domine´es par l’e´mission du gaz ionise´, ce qui rend plus difficile l’estimation de leur
contribution a` la luminosite´ de l’anneau. Ainsi, la luminosite´ totale estime´e de ces amas jeunes
repre´sente la moitie´ de la luminosite´ IR de la paire de bras spiraux.
Les sources IR ayant presque toutes une contrepartie visible, on en de´duit que l’extinction
est plutoˆt faible sur l’ensemble de l’anneau. AV peut eˆtre estime´e a` partir de la photome´trie de
chaque re´gion (voir annexe C), en e´valuant le rougissement qui est compatible avec des couleurs
stellaires. On peut ainsi obtenir des types spectraux de´-rougis. Ces derniers couvrent un large
spectre a` travers tout l’environnement du coeur. On ne trouve aucun indice de formation d’e´toile
se´quentielle. Les amas de jeunes e´toiles semblent plutoˆt situe´ au sud et a` l’est de l’objet central
(comme le montre le chromatogramme de la figure 9 de l’annexe C).
Conclusions de cette e´tude
Graˆce a` la de´convolution de ces images PUEO, nous avons pu mettre en e´vidence la pre´sence
d’une structure micro-spirale a` deux bras a` l’inte´rieur de ce qui e´tait jusqu’a` pre´sent interpre´te´
comme un anneau de flambe´e d’e´toile (dans un rayon de 1′′a` 3′′) autour du coeur de NGC 7469.
Cette structure est compatible avec ce qui est observe´e sur une image HST dans le visible ou` la
majorite´ des sources IR posse`dent une contrepartie. De plus, un anneau interne (d’un rayon de
0.5′′environ), sur lequel les 2 bras semblent ancre´s, est lui aussi clairement mis en e´vidence, ce qui
est compatible avec le mode`le dynamique de´veloppe´ par Davies et al. (2004) pour expliquer les
courbes de rotation du gaz mole´culaire. Trois sources, plus proches encore du coeur (0.25′′) sont
aussi pre´sentes dans les images de´convolue´es mais sont probablement soumises a` des artefacts
de restoration.
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Fig. 3.24 – De gauche a` droite, images en bande J, H et Ks de NGC 7469 obtenue avec NaCo.
D’autre part, l’analyse spectrale nous permet d’e´tudier en profondeur l’hypothe´tique connexion
entre l’activite´ de flambe´e d’e´toile et le NAG. Aucun indice de formation se´quentielle n’est trouve´,
mais le sche´ma pre´ce´demment adopte´, consistant en une disse´mination de la formation d’e´toile
dans des super-amas re´partis a` travers la structure spirale est plutoˆt cohe´rent avec nos images.
Les effondrements gravitationnels responsables de la naissance de ces amas se produiraient a` la
faveur de forces de mare´e induites soit par l’interaction avec IC 5283 ou par la pre´sence d’une
barre.
Pour confirmer toutes ces conclusions, des observations a` plus haute re´solution angulaire,
avec NaCo par exemple, sont ne´cessaires. NGC 7469 e´tait une des cibles du programme de
temps garanti, accorde´ au LESIA, sur l’e´tude des NAG et j’ai donc pu travailler sur des images
et des spectres acquises pendant les premie`res heures de NaCo. Pour comple´ter ce jeu de donne´e,
il m’a parut de plus ne´cessaire de proposer un programme d’observation avec le 4QPM qui a e´te´
accepte´. Je de´cris les re´sultats de toutes ces observations dans les lignes suivantes.
3.5.3 Imagerie avec NaCo : couleurs IR du coeur
Les donne´es d’imagerie ont e´te´ obtenues dans la nuit du 19 Novembre 2002. L’analyseur IR
en mode 2-5 a d’abord e´te´ utilise´ pour l’imagerie en bande Ks, puis l’analyseur visible avec le
mode 2-4 pour l’imagerie en mode J et H. Le Strehl a` 2.2µm variait de 0.3 a` 0.45 pour l’imagerie
en bande Ks et de 0.5 a` 0.58 pour l’imagerie en bande J et H. On en conclut donc que l’ASO
visible est le mieux adapte´ pour les observations de cette galaxie et sera donc choisi pour toutes
les autres observations.
Le temps total d’inte´gration sur la source est de : 240 s en bande Ks, pour une masse d’air
de 1.3, 640s en bande J et 320s en bande H, mais la masse d’air a augmente´ au moment de ces
observations e´voluant entre 1.45 et 1.5. Le ciel e´tait clair, d’une qualite´ presque photome´trique.
Deux e´toiles ont e´te´ observe´es pour la calibration des donne´es : BD 126421 une e´toile de type
inconnu et de magnitude V=9.6 et BD 084985 une e´toile de type F5 et de magnitude V=8.7.
Dans les deux cas, les rapports de Strehl obtenus sont bien supe´rieurs a` ceux obtenus pour les
observations de NGC 7469 (〉 0.55), ce qui ne permet pas de bien calibrer la FEP pendant les
observations. On ne pourra donc pas mener de de´convolution sur ces images. Ces deux e´toiles
e´tant dans des champs 2MASS, leur photome´trie en bande J, H et K est connue avec pre´cision
(a` 3% environ) et elles constituent donc des calibrateurs photome´triques, si elles ne sont pas
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variables. La magnitude K de BD 126421 est de K=9.3 et celle de BD 084985 est de K=7.5.
L’erreur globale sur les mesures photome´triques pre´sente´es dans la suite est donc estime´e a`
environ 5%, en tenant compte des erreurs de comptage de photons.
La proce´dure de re´duction des images est la meˆme que celle de´veloppe´e dans le chapitre 1.
Apre`s correction des mauvais pixels et du champ plat, les images sont recentre´es tre`s pre´cise´ment
et moyenne´es. Les images re´sultantes dans les 3 bandes sont pre´sente´es dans la figure 3.24.
Les images NaCo ne re´ve`lent que peu de de´tails sur l’environnement de la source centrale,
compare´es a` l’imagerie PUEO. En effet, des temps d’exposition relativement courts ont e´te´
choisis pour e´viter la saturation sur la source centrale. Ainsi, le niveau de signal dans les re´gions
l’entourant de´passe a` peine le bruit de de´tecteur et aucune informations n’est obtenue en bande
K meˆme apre`s moyennage d’une quinzaine de poses e´le´mentaires environ. Dans les autres bandes,
quelques amas se dessinent, et on devine a` peine la structure en micro-spirale mise a` jour par
la de´convolution des images PUEO. Le sche´ma ge´ne´ral offert pas ces dernie`re ne peut donc pas
eˆtre teste´ sur ces images.
Ceci re´sulte probablement d’un mauvais choix de mode de de´tection, la dynamique du
de´tecteur semblant bien plus faible que celle propose´e par MONICA lors de observations PUEO.
CONICA propose de plus diffe´rents modes de de´tection, dont certains avec une forte dynamique,
qui sont toutefois rarement utilise´s aux courtes longueurs d’onde IR avec des temps de pose si
faible, ce qui explique notre choix.
3.5.4 Coronographie avec NaCo : environnement du monstre
Compte-tenu du peu d’information disponible sur les re´gions entourant l’objet central sur
les images NaCo, j’ai e´te´ tente´ de proposer un programme d’observations avec le coronographe
4QPM de NaCo. Ce programme a e´te´ accepte´, et j’ai pu re´aliser ces observations dans la nuit
du 14 octobre 2004. Malheureusement, le ciel n’a pas e´te´ comple`tement cle´ment et seule une
demi-nuit a pu eˆtre mise a` profit. Les objectifs du programme e´tait d’obtenir une image co-
ronographique large bande a` 2.2µm pour confirmer le re´sultat des de´convolutions PUEO et
essayer d’obtenir plus de de´tail sur les re´gions situe´es a` l’inte´rieur d’un rayon de 0.25′′du coeur
(les re´gions litigieuses de l’image PUEO). Le programme comportait de plus des observations
similaires sur NGC 1068 qui n’ont put eˆtre re´alise´e a` cause de la me´te´o.
Les conditions changeantes de turbulence et le seeing assez e´leve´ (1′′et plus) ainsi que la
masse d’air relativement importante (1.3 en moyenne) nous ont pousse´ a` utiliser l’analyseur
visible dans un mode assez lent. Le rapport de Strehl re´sultant est assez stable mais ne de´passe
pas les 25%, ce qui va limiter les capacite´ du 4QPM, car, comme nous l’avons dit dans la
pre´sentation de cet instrument, celui-ci est re´serve´ aux taux de correction e´leve´s. Les re´sultats
seront donc moins spectaculaires que dans le cas de NGC 1068.
Une e´toile de re´fe´rence (HD 29250) a, elle aussi, e´te´ observe´e, dans les meˆme conditions et avec
les meˆme filtres. Cette fois, les performances du syste`me e´taient comparable aux observations
de NGC 7469, avec un rapport de Strehl lui aussi constant pendant les observations et valant en
moyenne 28%. Dans le cas de la coronographie, le choix de l’e´toile de re´fe´rence est crucial afin
d’eˆtre en mesure d’estimer le halo re´siduel non corrige´ et de soustraire les re´sidus de diffraction
du coronographe afin d’obtenir des informations sur les re´gions les plus centrales.
Le temps total d’inte´gration sur la source est de 320s pour NGC 7469, avec des poses
e´le´mentaires de 10s. Pour l’e´toile de calibration, les temps de poses sont similaires.
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La re´duction des donne´es suit le processus habituel. Apre`s soustraction des images de ciel,
les images sont corrige´es des pixels morts et du champ plat et sont recentre´es tre`s pre´cise´ment.
En effet, le coronographe a` tendance a` de´river le´ge`rement au cours des observations, sur le plan
de la came´ra, a` cause des flexions impose´es par le suivi de l’objet. On notera de plus que le
champ plat est re-calibre´ a` la suite de chaque observation afin de tenir compte de cet effet. Des
images coronographiques oriente´e selon P.A.=45◦ont aussi e´te´ obtenues, afin d’accroˆıtre notre
confiance sur les re´sultats. Malheureusement, lors de ces acquisition, le syste`me a introduit un
mode dit gaufre dans la phase re´siduel, qui est invisible pour l’ASO et vient donc polluer nos
images, les rendant inexploitables.
Les images obtenues, soustraites ou non de la FEP coronographiques sont pre´sente´es dans la
figure 3.25, avec diffe´rentes tables de couleur pour mettre en e´vidence les diffe´rentes structures.
De manie`re ge´ne´rale, les images coronographiques fournissent plus de de´tails sur l’environ-
nement du coeur que les images en bande Ks pre´sente´es pre´ce´demment. Malgre´ tout, le faible
rapport de Strehl ainsi que l’introduction de ce mode mal vu dans la phase re´siduelle ne permet
pas de sonder les re´gions les plus profondes, comme on l’aurait souhaiter. Les structures appa-
rentes sur l’image soustraite de la FEP coronographique dans un rayon de 0.2′′autour du centre
sont probablement des re´sidus atmosphe´riques.
Le temps d’exposition choisi se re´ve`le aussi un peu faible, les structures diffuses e´tant a` peine
de´tecte´es. Ce temps a toutefois e´te´ choisit assez cour pour minimiser l’effet de la qualite´ moyenne
de correction et pouvoir se´lectionner les poses e´le´mentaires afin d’obtenir le meilleur re´sultat.
Le sche´ma global de double bras spiral est cependant bien mis en e´vidence sur ces images,
malgre´ la pre´sence des motifs du coronographe, ce qui nous permet de confirmer le re´sultat de
la de´convolution des images PUEO sur ce point. Certains amas sont de plus bien identifiables
tels les sources A, B, G et I.
En conclusion, les re´sultats de cette e´tude sont bien loin des objectifs initiaux du programme
propose´. Ceci est en grande partie du aux conditions climatiques qui ne nous ont pas permis
d’obtenir la qualite´ d’image escompte´. Malgre´ tout, on a pu confirmer la pre´sence d’une structure
spirale au coeur et estime´e une quantite´ d’e´toiles et de gaz dans un des amas principaux du coeur
de cette galaxie. A` travers ces difficulte´s, on montre bien que les observations coronographiques
avec le 4QPM ne peuvent eˆtre efficace que si la qualite´ de correction est suffisante, ce qui limite
les possibilite´ d’observations sur les NAG, lorsque ceux-ci servent de re´fe´rence a` l’OA.
3.5.5 Spectroscopie avec NaCo : plonge´e dans la BLR
Les observations spectroscopiques ont e´te´ re´alise´es dans la nuit du 20 au 21 Novembre 2002.
Le rapport de Strehl a varie´ de 0.43 a` 0.6, la configuration avec l’analyseur visible en mode 2-5
ayant e´te´ pre´fe´re´e. La masse d’air e´tait d’environ 1.3 et le temps total d’inte´gration est de 1800s.
Pour l’e´toile de calibration, le Strehl moyen est de 0.5, la masse d’air de 1.2 et le temps total
d’inte´gration est de 32 s. Compte-tenu du Strehl moyen mesure´, on peu conside´rer que 55% du
flux de l’e´toile e´tait contenu dans la fente.
L’e´toile de re´fe´rence est une e´toile de type A0 : HD 220825, de MV= 4.9. E´tant de type
A0, on en de´duit, a` l’extinction interstellaire pre`s, que ses magnitudes dans les bandes IR sont
e´gales a` sa magnitude dans le visible, et on a donc un MK=4.9 Pour ve´rifier la calibration, les
flux trouve´s dans les raies de l’hydroge`ne mole´culaire et ionise´ peuvent eˆtre compare´s a` ceux
obtenus par (Genzel et al. 1995) sur la meˆme ouverture. Un le´ger facteur de renormalisation
doit toutefois eˆtre pris en compte, compte tenu de la taille beaucoup plus importante utilise´e
pour leur e´tude spectroscopique, et en supposant que l’e´mission est isotrope. Les flux trouve´s
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Fig. 3.25 – Figure du haut, image coronographique de NGC 7469 obtenue avec NaCo et pre´sente´e
avec 2 tables de couleurs diffe´rentes. Figure du bas, meˆme image mais soustraite de la FEP
coronographique.
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sont grosso-modo dix fois plus faibles dans le cas de notre e´tude ce qui correspond a` peu pre`s
au rapport des largeurs de fentes. La comparaison est de´taille´e dans les deux tableaux suivants :
Cent Gauss 1 De´cal largeur Gauss 1 Flux Gauss 1
2.1554 +113 0.001836 1.53e-15 (7.0e-15)
Cent Gauss 2 De´cal largeur Gauss 2 Flux Gauss 2
2.1574 -486 0.001802 2.26e-15 (1.2e-14)
Tab. 3.1 – Caracte´ristiques de l’ajustement a` deux composantes de la raie de H2 V1-0 S1 sur
une ouverture de 8.8′′autour de la source centrale pour comparaison avec (Genzel et al. 1995).
Les flux annonce´s dans cette dernie`re e´tude sont indique´s entre parenthe`ses. Les flux sont donne´s
en ergs.s−1.cm−2.
Cent Gauss De´cal largeur Gauss Flux Gauss
2.2020 -366 0.002530 2.22e-15 (3.0e-14)
Tab. 3.2 – Caracte´ristiques de l’ajustement a` une composante de la raie de H ionise´e Brackett
γ sur une ouverture de 8.8′′autour de la source centrale pour comparaison avec (Genzel et al.
1995). Les flux annonce´s dans cette dernie`re e´tude sont indique´s entre parenthe`ses. Les flux sont
donne´s en ergs.s−1.cm−2.
Il faut noter que les conditions d’observations sont tre`s diffe´rentes et que cette comparaison
est donc assez grossie`re.
D’abord, la re´solution angulaire de nos observations est bien meilleure, nous utilisons une
OA : nous concentrons donc bien mieux le flux dans notre fente. Comme l’e´mission est tre`s pique´e
pre`s du centre, la valeur de´livre´e par Genzel et al. (1995) doit donc eˆtre conside´re´e comme une
valeur infe´rieure, ce qui se ve´rifie bien dans le cas de l’hydroge`ne mole´culaire. Dans le cas de
l’hydroge`ne ionise´, la mesure est fausse´e par la pre´sence de deux composantes, une large et une
e´troite, comme nous le de´taillons par la suite.
Le rapport de Strehl obtenu, plutoˆt bon, nous permet de pre´tendre a` une re´solution proche de
la limite de diffraction. La taille de pixel choisi (27 mas) correspond tout juste a` un e´chantillonnage
respectant le crite`re de Shannon, au niveau spatial (les 65 mas de re´solution the´orique en bande
K tiennent sur a` peine plus de 2 pixels de l’image).
L’interpre´tation des structures spatiales se fera en sommant deux lignes conse´cutives de
l’image contenant les 1024 spectres le long de la fente. Au niveau spectral, la re´solution mesure´e
sur les spectres de la lampe de calibration varie de : 1150 a` 1250 le long le la bande Ks lorsque
les spectres sont lisse´s par une gaussienne de largeur 3 pixels, ce qui correspond a` peu pre`s a`
la re´solution annonce´e. Ces ope´rations de somme de lignes et de lissage de spectre ont pour
but d’ame´liorer le RSB pour la premie`re et de ramener a` la re´solution de l’instrument pour la
seconde.
E´tude du spectre total
La fente e´tait oriente´e a` 38◦ sur le ciel, c’est a` dire que dans la direction nord elle intercepte
tout juste l’amas B pre´ce´demment identifie´. C’est ce qui est montre´ dans la figure 3.26.
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Fig. 3.26 – Figure du haut : a` gauche, image de´convolue´e de NGC 7469 en bande K avec position
de la fente. La largeur du trait correspond a` la largeur de la fente. A` droite, zoom sur le spectre
2D de NGC 7469 avec identification de la position de l’amas B et des longueur d’onde 2.12 et
2.17µm. Figure du bas : spectre total en bande K de NGC 7469 sur une ouverture de 4.0′′autour
de la source centrale. Les raies clairement identifie´es y sont indique´es.
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A` premie`re vue, sur l’image totale de la figure 3.26, l’anneau de flambe´e d’e´toiles est a`
peine identifie´ par une le´ge`re sur-brillance, la plupart du flux provenant de la source centrale.
On remarque toutefois une le´ge`re e´mission Brackett γ diffuse tout au long du spectre avec un
spot au niveau de l’amas B.
La partie du spectre ou` un RSB est supe´rieur a` 2 est contenue dans un rayon de 4′′, ce qui
correspond a` environ 1.2 kpc sur la galaxie (600 pc de part et d’autre de la source centrale). On
peut donc e´tudier le spectre total, dans un premier temps, en sommant toutes les colonnes de
l’image entre + 74 et -74 pixel autour des deux pixels centraux.
Ce spectre est pre´sente´ dans la figure 3.26. Peu de raies sont clairement identifie´es, proba-
blement a` cause de la faible contribution des re´gions circum-nucle´aires. Le spectre est domine´
par l’e´mission de la source centrale qui est attendu presque sans motifs, comme dans le cas de
NGC 1068. On de´tecte toutefois sans ambigu¨ıte´ la raie du [Fe II] a` 2.05µm, le triplet de HeI a`
2.11µm, la raie ro-vibrationnelle de l’hydroge`ne mole´culaire a` 2.12µm et la raie Brackett γ de
l’hydroge`ne ionise´ a` 2.17µm. Les autres motifs ne sont pas associe´s a` des raies connues et sont
donc probablement des re´sidus d’e´mission atmosphe´rique mal corrige´s.
La composante d’hydroge`ne mole´culaire est bien ajuste´e par une double gaussienne avec les
caracte´ristiques suivantes :
Cent Gauss 1 De´cal 1 largeur Gauss 1 Flux Gauss 1
2.1552 +173 293 1.21e-15
Cent Gauss 2 De´cal 2 largeur Gauss 2 Flux Gauss 2
2.1573 -456 230 1.78e-15
Tab. 3.3 – Caracte´ristiques de l’ajustement a` deux composantes de la raie de H2 V1-0 S1 sur
une ouverture de 4.0′′autour de la source centrale. La largeur et le de´calage par rapport a` la
vitesse syste´mique de NGC 7469 sont donne´es en km.s−1. Le flux est donne´ en ergs.s−1.cm−2.
La raie d’e´mission Brackett γ de l’hydroge`ne ionise´ est aussi clairement de´tecte´e, sous forme
d’une double composante. Une composante e´troite, dominante, associe´e a` la fois a` la NLR proche
du noyau et a` des re´gions plus e´loigne´es du noyau et plus diffuses, ou` les nuages de gaz sont
principalement photo-ionise´s par la source centrale, et e´mettent donc des raies plutoˆt e´troites.
Cette premie`re composante semble reposer sur un pie´destal, beaucoup plus large mais aussi plus
bruite´ et tre`s vraisemblablement associe´ a` des re´gions beaucoup plus denses, tre`s proches de
l’objet central, ou` les nuages de gaz se de´placent a` des vitesses tre`s rapides : la BLR. Cette
seconde composante est tre`s difficile a` ajuster par un profil gaussien compte tenu du RSB et une
re´elle mesure de ces caracte´ristiques n’est possible que dans les re´gions ou` elle devient dominante,
c’est-a`-dire autour de la source centrale. Une e´tude plus de´taille´e de cette partie de l’e´mission
d’hydroge`ne ionise´e est pre´sente´e dans la partie suivante.
En ce qui concerne la composante e´troite, ces caracte´ristiques sont pre´sente´es dans le tableau
suivant :
Les autres raies ([FeII], HeI) ont les caracte´ristiques suivantes :
Tempe´rature de la source centrale
Pour e´valuer les conditions physique dans les re´gions centrales, il est inte´ressant de de´terminer
la tempe´rature e´quivalente de corps noir, s’ajustant a` nos spectres, a` diffe´rentes positions le long
de la fente. Le noyau actif e´tant de vue de face, on s’attend a` des tempe´ratures tre`s e´leve´es pour
les parties centrales. Comme par ailleurs on suppose le milieu e´missif optiquement e´pais, on
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Cent Gauss De´cal largeur Gauss Flux Gauss
2.2021 -396 250 2.22e-15
Tab. 3.4 – Caracte´ristiques de l’ajustement a` une composante de la raie e´troite de l’hydroge`ne
ionise´e Brackett γ sur une ouverture de 4.0′′autour de la source centrale. La largeur et le de´calage
par rapport a` la vitesse syste´mique de NGC 7469 sont donne´es en km.s−1. Le flux est donne´ en
ergs.s−1.cm−2.
Raie Cent Gauss De´cal largeur Gauss Flux Gauss
[FeII] 2.0805 -224 354 1.47e-15
HeI 2.1490 -919 806 1.58e-15
Tab. 3.5 – Caracte´ristiques de l’ajustement a` une composante des raies du [FeII] et de l’HeI sur
une ouverture de 4.0′′autour de la source centrale. La largeur et le de´calage par rapport a` la
vitesse syste´mique de NGC 7469 sont donne´es en km.s−1. Le flux est donne´ en ergs.s−1.cm−2.
ajuste une distribution de corps noir sur nos spectres pre´alablement lisse´s par convolution par
une gaussienne de largeur 10 pixels. Pour la partie la plus centrale, la tempe´rature e´quivalente
du corps noir s’ajustant le mieux au spectre est supe´rieure ou e´gale a` 6000K. Cette incertitude
provient du fait que pour de telles tempe´rature, la distribution de corps noir se re´duit a` une
distribution de type Rayleigh-Jeans, en λ−4, et a` cette endroit de la distribution (la bande K)
les spectres de corps noir de tre`s haute tempe´rature (>6000 K) sont homothe´tiques, aussi la
pente dans la bande K n’est certainement pas un bon estimateur des tre`s hautes tempe´ratures.
En se de´plac¸ant le long de la fente vers le nord, les tempe´ratures moins e´leve´es deviennent
distinctes, et on assiste a` une variation assez rapide avec la distance a` la source centrale : 3500
K a` +54 mas nord, 3800 K a` +0.1 ′′nord. La meˆme e´volution est perceptible au sud.
Une telle e´volution de tempe´rature est assez surprenante. On s’attend bien suˆr a` trouver une
forte tempe´rature sur la source centrale, l’e´mission du disque d’accre´tion y e´tant dominante,
mais trouver une tempe´rature de plus de 3000K a` 50pc de la source centrale est plutoˆt e´tonnant,
si on suppose comme pour NGC 1068 que le milieu e´metteur en bande K est chauffe´ par l’objet
central.
Une telle tempe´rature est tre`s supe´rieure a` la tempe´rature de sublimation de la poussie`re.
Pour l’expliquer, on pourrait invoquer l’e´mission photosphe´rique d’e´toiles situe´es dans des re´gions
tre`s proches du coeur (dans un rayon de moins de 100 pc autour de la source centrale), et, nous
avons sur nos images PUEO de´convolue´e, certaines sources a` l’inte´rieur de ce rayon, qui pourrait
eˆtre interpre´te´es comme des amas d’e´toiles. On pourrait aussi conside´rer la re´flexion Thomson
par les e´lectrons de ce milieu, de la lumie`re en provenance de la source centrale. Nous verrons
dans la suite que d’autres arguments nous font pre´fe´rer cette dernie`re hypothe`se.
Taille et caracte´ristiques de la re´gion a` raies larges
L’un des motifs les plus marquant de nos spectres est la raie d’e´mission large de l’hydroge`ne
ionise´ de´tecte´e sur le pic central. Cette raie a une largeur typique de plus de 3000 km.s−1, elle
trace donc la BLR. Le RSB sur cette raie e´tant suffisant sur une dizaine d’e´le´ments de re´solution
autour de la source centrale, on peut essayer de mesurer l’e´volution spatiale de l’e´mission d’hy-
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Fig. 3.27 – E´volution de la tempe´rature de corps noir e´quivalent le long de la fente, dans les
deux directions.
droge`ne ionise´. On voit clairement l’extension de cette re´gion sur la figure 3.28.
Les caracte´ristiques de l’e´mission d’hydroge`ne ionise´ dans cette zone sont pre´sente´es dans le
tableau 3.5.5.
La largeur de la raie d’e´mission large augmente le´ge`rement au bord de la zone, passant
d’environ 2000 km.s−1 au niveau de la source centrale a` pre`s de 3000 km.s−1 a` 0.1′′nord et 2200
km.s−1 a` 0.1′′sud. De plus, le flux mesure´ varie grosso-modo comme l’inverse de la distance a` la
source centrale.
Les spectres Nord et Sud sont remarquablement similaires, ce qui sugge`re fortement que
nous voyons des photons issus de la meˆme re´gion dans ces deux directions. L’e´mission large
d’hydroge`ne ionise´ est perceptible sur un rayon de 0.1′′autour de la source centrale, ce qui
correspond a` 30pc.
Cette taille est bien plus grande que ce qui est commune´ment admis pour la BLR. Par
exemple, Wanders et al. (1997) donne plutoˆt une estimation de la taille de l’ordre du jour
lumie`re, a` l’aide de deux me´thodes : la re´verbe´ration et le rapport d’intensite´ des raies. La
taille observe´e ici, 200 fois plus importante que celle attendue, est nettement supe´rieure a` la
re´solution angulaire de nos spectres (la largeur a` mi-hauteur de la FEP est d’environ 65mas),
cet e´largissement ne peut donc pas eˆtre un effet instrumental.
Une fac¸on de l’expliquer serait de conside´rer que la lumie`re de la source centrale est re´fle´chie
par diffusion Thomson sur les e´lectrons du milieu l’entourant. Pour ve´rifier cette hypothe`se, on
peut essayer d’estimer la densite´ requise du milieu afin d’eˆtre en mesure d’observer la lumie`re
centrale en re´flexion.
On conside`re dans un premier temps que le milieu re´fle´chissant est homoge`ne, en accord
avec la similitude des spectres observe´s au Nord et au Sud et la variation du flux mesure´ est
proportionnel a` l’inverse de la distance. De plus, ce milieu peut eˆtre conside´re´ comme optique-
ment mince pour la diffusion Thomson. On peut supposer aussi que l’absorption est suffisamment
faible et qu’on recueille la totalite´ du flux de la BLR en sommant le rayonnement directe (atte´nue´
sur la ligne de vise´e par le milieu re´fle´chissant) et re´fle´chi (qui compense exactement la perte
pre´ce´dente).
En conside´rant que Fcour le flux e´mis dans la couronne la plus exte´rieure situe´e a` la distance
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Fig. 3.28 – E´volution du spectre en sur 3 e´le´ments de re´solution de part et d’autre de la source
centrale. En marron : en allant vers le nord et en bleu : en allant vers le sud.
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Position Cent Gauss De´cal largeur Gauss Flux Gauss
- - Nord - -
Cent-B 2.2034 -786 2311 3.98e-15
Cent-N 2.2021 -396 285 2.07e-16
+0.054N-B 2.2035 -816 1901 1.82e-15
+0.054N-N 2.2019 -336 341 1.53e-16
+0.108N-B 2.2034 -786 3270 1.77e-15
+0.108N-N 2.2020 -366 198 5.21e-17
+0.162N-B pas clair
+0.162N-N 2.2025 -516 242 6.98e-17
+0.216N-N 2.2024 -486 270 5.33e-17
- - Sud - -
+0.054S-B 2.2030 -667 2455 1.71e-15
+0.054S-N 2.2025 -516 372 1.21e-16
+0.108S-B 2.2028 -607 2485 6.45e-16
+0.108S-N 2.2023 -456 370 1.16e-16
+0.162S-N 2.2021 -396 187 3.22e-17
+0.216S-N 2.2030 -667 180 3.93e-17
Tab. 3.6 – Caracte´ristiques de l’ajustement a` deux composantes de la raie Brackett γ de l’hy-
droge`ne ionise´e le long de la fente dans la re´gion a` raies larges. La largeur et le de´calage par
rapport a` la vitesse syste´mique de NGC 7469 sont donne´es en km.s−1. Le flux est donne´ en
ergs.s−1.cm−2.
r ne provient que du rayonnement re´fle´chit et en extrapolant la quantite´ totale de rayonne-
ment incident Ftot a` partir de tout le flux Brackett γ large, la densite´ e´lectronique de la zone
re´fle´chissante s’obtient comme :
Ne ≈
Fcour
Ftot
×
4pir
σT
ou` σT la section efficace de diffusion Thomson. On a de plus conside´re´ ici que la distance
entre la couronne et le coeur e´tait e´quivalente a` la hauteur de la dite couronne. Applique´ a` nos
mesure pour la couronne la plus exte´rieur (+0.108′′), on trouve une densite´ e´lectronique de Ne ≈
5×104cm−3, valeur compatible, par exemple, avec la densite´ e´lectronique estime´e dans la NLR
de NGC 1068 par Axon et al. (1998a)
Notre hypothe`se de re´flexion de la lumie`re centrale semble donc cohe´rente avec les ca-
racte´ristiques ge´ne´rales des NAG. De plus, elle permet d’expliquer assez facilement une autre par-
ticularite´ de nos observations. En effet, nos spectres dans cette zone montrent aussi de l’e´mission
d’hydroge`ne mole´culaire, or il est assez difficile d’imaginer ce dernier survivant dans la BLR.
On mesure ensuite les caracte´ristiques des raies de l’hydroge`ne ionise´ dans cette zone. L’in-
tensite´ de l’e´mission e´troite reste a` peu pre`s constante alors que le rapport d’intensite´ entre
l’e´mission large et l’e´mission e´troite passe de 11.8 sur la source centrale a` 8.1 puis a` 18.9 au nord
et a` 35.2 puis a` 5.0 au sud.
Cette e´volution de´croissante de la contribution de l’e´mission large peut s’expliquer si on
conside`re qu’elle provient des re´gions externes qui diffusent la lumie`re de la source centrale et
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qu’il y a dilution par la distance. Cette hypothe`se est par ailleurs cohe´rente avec l’e´volution de
la tempe´rature mesure´e pre´ce´demment.
E´volution de l’e´mission de H2 le long de la fente
On de´tecte la raie de la transition ro-vibrationnelle v1-0 S1 de l’hydroge`ne mole´culaire tous
les spectres de la zone d’e´mission large, meˆme sur celui de la source centrale. Cette raie d’e´mission
est bien ajuste´e par un profile a` deux composantes. Les re´sultats de cet ajustement dans la re´gion
a` raies larges sont pre´sente´ dans le tableau suivant 3.5.5.
Position Cent Gauss De´cal largeur Gauss Flux Gauss
- - Nord - -
Cent-B 2.1545 383 430 2.64e-16
Cent-R 2.1575 -516 199 1.94e-16
+0.054N-B 2.1542 473 183 5.35e-17
+0.054N-R 2.1573 -456 265 2.75e-16
+0.108N-B 2.1553 143 222 2.45e-17
+0.108N-R 2.1573 -456 182 8.59e-17
+0.162N-B 2.1552 173 170 3.54e-17
+0.162N-R 2.1576 -546 294 1.39e-16
+0.216N-R 2.1572 -426 250 7.67e-17
- - Sud - -
+0.054S-B 2.1545 383 368 1.47e-16
+0.054S-R 2.1575 -516 225 1.56e-16
+0.108S-B 2.1556 53 410 9.51e-17
+0.108S-R 2.1575 -516 212 7.70e-17
+0.162S-B 2.1530 833 220 2.22e-17
+0.162S-R 2.1569 -336 472 1.76e-16
+0.216S-B 2.1548 293 154 1.22e-17
+0.216S-R 2.1571 -396 200 6.49e-17
Tab. 3.7 – Caracte´ristiques de l’ajustement a` une et deux composantes de la raie de H2 le long
de la fente. La largeur et le de´calage par rapport a` la vitesse syste´mique de NGC 7469 sont
donne´es en km.s−1. Le flux est donne´ en ergs.s−1.cm−2.
En dehors de cette re´gion, le RSB est trop faible pour pouvoir ajuster correctement une raie.
Alors que les deux composantes ont a` peu pre`s la meˆme intensite´ sur le spectre de la source
centrale, le rapport d’intensite´ entre la composante rouge et la composante bleue augmente
progressivement en s’e´loignant de cette dernie`re, passant de 4 a` 18 puis a` 2 avant la disparition
de la composante bleue au nord et de 1 a` 0.5 puis 2 avant la disparition de la composante bleue
au sud. La largeur e´quivalente de ces raies est globalement constante et vaut environ 200 km.s−1.
La figure 3.29 montre l’e´volution de l’e´mission de H2 autour de la source centrale.
La de´tection d’hydroge`ne mole´culaire aussi proche des re´gions centrales sugge`re une in-
terpre´tation en terme de tore mole´culaire dense. Toutefois, la pre´sence d’une double compo-
sante, ainsi que leur e´volution avec la distance, sugge`re une dynamique particulie`re qu’il serait
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Fig. 3.29 – E´volution de l’e´mission de H2 sur la re´gion centrale, le long de la fente, d’apre`s les
spectres de NGC 7469 obtenus avec NaCo. Les spectres sont repre´sente´s par pas de 0.54′′.
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ne´cessaire de comparer avec un mode`le nume´rique.
D’apre`s Reunanen et al. (2002), l’intensite´ de la raie v1-0 S(1) de l’hydroge`ne mole´culaire
dans les re´gions centrales des NAG est directement relie´e a` la masse d’hydroge`ne mole´culaire
excite´ suivant la relation suivante :
mH2 ≈ 5.0875 × 10
13D2I1−0S(1) × 10
0.4277A2.2 (3.28)
en supposant que la tempe´rature est de 2000 K, que la probabilite´ de transition du niveau 1-
0S(1) vaut : AS(1)=3.47×10
−7 s−1 et que la fraction du niveau ν=1, J=3 est fν=1,J=3=0.0122.
I1−0S(1) est le flux dans la raie v1-0 S(1) en ergs.s
−1.cm−2 et D la distance de l’objet en Mpc.
A2.2 est l’extinction a` 2.2µm sur la ligne de vise´e.
On peut tenter d’estimer ainsi une masse d’hydroge`ne mole´culaire sur la re´gion la plus
centrale. En conside´rant une ouverture de 86 mas le long de la fente, on peut obtenir le flux
dans une boite de 25x25 pc2 autour de la re´gion centrale, sans avoir a` faire une quelconque
hypothe`se d’isotropie de l’e´mission.
Pour appliquer l’e´quation 3.28 il nous faut une estime´e de l’extinction sur la source centrale,
qui est un parame`tre inconnu. Toutefois, si on conside`re que le gaz mole´culaire (majoritairement
du H2) est le principal responsable de l’extinction, on peut de´river une masse totale d’hydroge`ne
mole´culaire dans cette re´gion a` partir de l’e´quation :
NH =
AV
5.3 × 10−22
(3.29)
que l’on trouve par exemple dans Allen (1976) ou` NH est donne´ en cm
−2 et en conside´rant que
la gaz mole´culaire est le principal contributeur a` la masse totale de cette re´gion.
Ainsi, conside´rer AV=30, donc A2.2 ≈ 3, valeur classique pour des re´gions centrales de
NAG, nous permet d’obtenir deux re´sultats inde´pendants cohe´rents. La masse totale d’hydroge`ne
mole´culaire excite´ dans cette re´gions ainsi estime´e est d’environ 2×103 M et la masse totale
d’hydroge`ne mole´culaire est de 1.6×105 M dans un rayon de 25 pc autour de la source centrale.
Conclusions de l’e´tude spectroscopique
Les re´sultats pre´liminaires de cette e´tude spectroscopique nous ont permis de mettre en
e´vidence un certain nombre de caracte´ristiques de la partie centrale de NGC 7469 :
– La pente du continuum du spectre central indique une tempe´rature e´quivalente de corps
noir de 6000 K. On distingue aussi une e´volution de la tempe´rature dans les re´gions tre`s
proches, qui chute jusqu’a` environ 2500 K dans les re´gions les plus proches et augmente
subitement a` 0.16′′(50 pc) nord et sud pour atteindre 3800 K, ce qui est bien trop e´leve´
pour des re´gions chauffe´es uniquement par la source centrale.
– Des raies en e´mission larges (2000 km.s−1) de l’hydroge`ne ionise´ sont de´tecte´es dans les
re´gions centrales, sur un rayon de 30 pc.
– Cette dimension est bien plus grande (200 fois) que ce qu’on mesure typiquement pour la
BLR de NGC 7469 (graˆce a` des observations de re´verbe´ration). Dans notre interpre´tation,
le rayonnement de la BLR est re´fle´chi par les e´lectrons de la NLR (ou de la face externe
de l’hypothe´tique tore) par diffusion Thomson. Nous en de´rivons une densite´ e´lectronique
(Ne ≈ 5×10
4cm−3) compatible avec les caracte´ristiques typiques de la NLR d’un NAG.
– Cette interpre´tation est compatible avec l’e´volution de la tempe´rature mise en e´vidence
dans les meˆmes re´gions.
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– La raie de la transition v1-0S(1) de l’hydroge`ne mole´culaire est de´tecte´e sur le spectre
des re´gions les plus centrales. Celle-ci pourrait tracer un hypothe´tique tore mole´culaire
ceinturant l’objet central, pre´dit par le mode`le unifie´. La raie est bien ajuste´e par une
double gaussienne, et l’e´volution relative de ces deux composantes indique une dynamique
singulie`re.
– L’intensite´ mesure´e dans cette raie nous donne une masse d’hydroge`ne mole´culaire totale
de 1.6×105 M dans une re´gion de 25x25 pc
2 centre´e sur la source centrale, pour une
extinction AV=30, compatible avec les valeurs typiques d’extinction rencontre´es dans les
NAG.
On obtient donc une vue assez cohe´rente de ces re´gions centrales. Nous avons mis en e´vidence
le roˆle des re´gions circum-nucle´aires, qui, par le biais de la re´flexion, nous permettent d’obtenir
des informations sur la source centrale. Cette e´tude n’est malgre´ tout pas encore acheve´e et
certaines informations restent a` inclure dans notre analyse.
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Conclusion
A` travers ce travail de recherche, j’ai montre´ que l’e´tude des noyaux actifs de galaxie, dans le
proche infrarouge, avec un grand te´lescope (8-10m) muni d’une optique adaptative, fait interve-
nir des disciplines d’horizon tre`s diffe´rents. L’objectif de cette the`se e´tait de faire se rencontrer
et se comple´ter quelques un de ces domaines, afin d’obtenir un maximum d’informations astro-
physiques pour l’e´tude du coeur de ces galaxies si particulie`res. Plus pratiquement, il s’agissait
d’obtenir des donne´es sur des noyaux actifs de galaxie avec, NaCo, de cre´er et/ou d’adapter de
nouvelles techniques de traitement pour les observations avec une optique adaptative, pour enfin
interpre´ter les donne´es ainsi traite´es, notamment en les comparant a` des mode`les nume´riques et
produire des publications scientifiques dans ces diffe´rents domaines.
Pour cela, graˆce a` un financement de type BDI cofinance´ par l’ONERA et le CNRS, j’ai pu
e´voluer pendant 3 ans au sein de 2 instituts (le LESIA et le DOTA) ayant des objectifs parfois
diffe´rents, mais qu’il est possible de faire converger, comme ce recueil a, j’espe`re, pu le montrer.
Pour tutoyer la beˆte, il faut s’en donner les moyens ! Les observations avec une OA de ces
monstres cosmiques, souvent tre`s distants, sont difficiles et demandent de pousser les instruments
a` la limite de leur capacite´. Pour pouvoir aborder la physique complexe de ces objets mythiques,
la re´colte et le traitement de l’information doivent eˆtre, au pre´alable, particulie`rement soigne´s
afin de restorer toute l’information contenue dans les images et les spectres obtenus.
Trois techniques de renforcement de la re´solution angulaire et du contraste ont e´te´ de´veloppe´es
ou ame´liore´es dans ce travail :
– Le recentrage d’image sub-pixelique, graˆce a` un algorithme de type maximum de vraisem-
blance
– La de´convolution d’image sous contraintes
– La reconstruction de la fonction d’e´talement de point de l’instrument avec les donne´es
d’analyse de front d’onde
Dans chaque cas, la me´thode a e´te´ applique´e a` des donne´es re´elles et a permis effectivement
un gain important sur la finesse angulaire et donc, au final, sur le retour astrophysique, avec
plusieurs re´sultats originaux. Les paragraphes qui suivent exposent ces re´sultats me´thodologiques
et astrophysiques.
Les conditions d’observation dans l’IR imposent l’obtention de se´ries d’images (ou de spectres),
souvent de´cale´es les unes par rapport aux autres, qu’il faut, apre`s les traitements usuels de champ
plat et de mauvais pixels, moyenner afin de maximiser le RSB. Afin de be´ne´ficier pleinement
de la vue perc¸ante de notre instument, ces images doivent eˆtre pre´alablement recentre´es avec
une pre´cision bien infe´rieure au pixel. Un algorithme de type maximum de vraisemblance per-
mettant d’atteindre un telle pre´cison avec des couples et plus ge´ne´ralement des se´ries d’images
tre`s bruite´es a e´te´ de´veloppe´ et ses performances e´value´es par simulation, dans le chapitre 1. En
199
CONCLUSION
l’appliquant a` des donne´es expe´rimentales (images d’Arp 220 en bande L′ obtenues avec NaCo),
nous avons de´montre´ tout son potentiel et obtenue des informations nouvelles sur la re´partition
de l’e´mission IR de cet objet.
Ainsi, deux composantes nucle´aires ont pu eˆtre clairement identifie´es, pour la premie`re fois
a` 3.8µm dans la partie Est du coeur d’Arp 220, confirmant la morphologie observe´e dans les
plus grandes longueur d’onde de l’IR et permettant d’e´tablir un lien directe entre le proche et
le moyen IR. De plus, un double bras d’e´mission est clairement mis en e´vidence, entre la source
Ouest et les deux sources Est du coeur de ce noyau actif.
La source Sud Est est tre`s rougie par rapport a` la source Nord Est, nos mesures permettant
de de´river une extinction AV= 20 pour cette re´gion. Des restes de supernovae sont de´tecte´s a`
cette position, ce qui, compte tenu de nos donne´es, indique que cette zone est tre`s vraisembla-
blement une re´gion de formation d’e´toiles tre`s active. Une grande quantite´ de poussie`re e´tant
ge´ne´ralement associe´e aux e´pisodes de flambe´es intenses, nos observations favorisent donc ce
type de sce´nario.
La beˆte e´tant tre`s pudique, les pre´liminaires ne se limitent souvent pas a` une simple ce´re´monie
sacrificielle du bruit. Observe´e a` travers un te´lescope, la taille des de´tails les plus intimes de son
anatomie est limite´e par la taille finie de notre instrument. De plus, la fonction de transfert de ce
dernier atte´nue progressivement l’e´nergie contenue dans les fre´quences spatiales de plus en plus
e´leve´es, jusqu’a` sa fre´quence de coupure. Enfin, meˆme si l’OA permet de restaurer le contraste
d’observations obtenues au sol, sa correction n’est pas parfaite ce qui a pour effet d’atte´nuer
encore l’e´nergie contenue dans les hautes fre´quences spatiales. S’affranchir de ces effets semble
donc indispensable pour examiner le monstre avec un maximum de de´tails et de contraste, ce
qui est possible avec un algorithme de de´convolution.
Un tel algorithme, MISTRAL, de´veloppe´ a` l’ONERA, a e´te´ utilise´ pour traiter les images
de deux objets phares de l’activite´ des noyaux de galaxie : NGC 1068 (chapitre 2) et NGC 7469
(chapitre 3). Pour de´convoluer nos images avec cette algorithme, il est ne´cessaire de posse´der
une estime´e de la FEP de l’instrument. Celle-ci peut eˆtre obtenue soit a` partir d’observations
d’une e´toile, dans notre champ ou dans un champ proche, soit par reconstruction, a` partir des
donne´es fournies par le syste`me d’OA.
Cette dernie`re approche a fait l’objet d’une e´tude de´taille´e dans le chapitre 3. La me´thode
standard de reconstruction, de´veloppe´e par Jean-Pierre Ve´ran pour le syste`me PUEO, a e´te´
caracte´rise´e pour un instrument comme NAOS, par des simulations. Ces dernie`res montrent les
limites de cette techniques pour les conditions d’observation des NAG et, comme l’illustrent
les re´sultats de la de´convolution des images de NGC 7469 (chapitre 3), mettent en avant la
ne´cessite´ de de´velopper de nouveaux algorithmes pour la reconstruction de FEP. Deux nouvelles
me´thodes, l’une base´e sur une approche de type MAP et l’autre sur une approche de type MV
sont propose´es et discute´es.
MISTRAL, dont le principe a e´te´ de´crit au chapitre 2, propose plusieurs me´thodes de
de´convolution dont une (cas de la re´gularisation L2), ne´cessite la connaissance de la DSP de
l’objet. Une nouvelle me´thode d’estimation non supervise´e des parame`tres d’un mode`le simple
de DSP objet a` partir d’une image et de la FEP a e´te´ expose´e et applique´e aux images de NGC
1068 et NGC 7469. Deux me´thodes de re´gularisation (L2 et L1-L2) ont ensuite pu eˆtre utilise´es
pour la de´convolution des images de ces deux objets. Les re´sultats ont e´te´ pre´sente´s dans les
chapitres 2 et 3. La re´gularisation L2 offre la possibilite´ d’introduire des a priori directement
estime´s sur l’image, et ne ne´cessite le re´glage d’aucun parame`tre. Les re´sultat obtenus avec ce
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type de re´gularisation peuvent donc eˆtre compare´s aux re´sultats de la de´convolution avec une
re´gularisation de type L1-L2, afin d’obtenir les hyperparame`tres optimaux de cette dernie`re, de
fac¸on plus rigoureuse, comme montre´ dans le chapitre 2.
La de´convolution des images de ces deux objets a permis, dans les deux cas, en association
avec des e´tudes coronographiques et spectroscopiques de ces objets avec NaCo, d’obtenir des
informations nouvelles sur la distribution de l’e´mission IR dans leurs re´gions centrales.
Dans le cas de NGC 1068, la morphologie globale de l’e´mission dans le proche IR semble
de´signer le jet, observe´ en radio, comme le principal responsable de la structuration de la NLR.
La de´convolution des images en bande L′ et M a permis de distinguer clairement quatre nuages
allonge´s (IR-1 a` IR-4) se de´veloppant paralle`lement et quasi-pe´riodiquement le long de l’axe du
jet. La cause de l’arrangement si re´gulier de ces nuages est une question ouverte car aucune
des simulations d’interaction de jet avec le MIS trouve´es dans la litte´rature, n’est capable de
le reproduire. Nous pre´fe´rons toutefois interpre´ter le me´canisme responsable de la formation de
ces structures en termes d’instabilite´s hydrodynamiques induites par le jet dans la NLR. Ces
structures ont aussi e´te´ re´ve´le´es en bande Ks graˆce a` des observations coronographiques, les
premie`res du genre sur ce type d’objet.
La tempe´rature de couleur de´rive´e de la photome´trie en bande Ks, L′ et M de ces structures
est bien trop e´leve´e pour eˆtre due a` l’excitation par la source centrale, si on conside`re que la
poussie`re est sous forme de grains classiques. De plus, le continuum en bande L′ sur ces structures
est bien reproduit par un corps de noir de 600 K, correspondant aux tempe´ratures de´duite de
la photome´trie.
La comparaison a` un simple mode`le de´montre l’impossibilite´ de reproduire ces tempe´ratures
avec un chauffage par des UV ge´ne´re´s par le passage d’un choc dans le nuage. D’un autre coˆte´,
si une fraction de la poussie`re est sous forme de de tre`s petits grains, on arrive a` reproduire
les tempe´ratures observe´es avec un chauffage par la source centrale. Nous proposons donc que
la poussie`re contenue dans ces nuages se trouve en grande partie sous forme de tre`s petits
grains, peut-eˆtre des nano-diamants, en raison de leur re´sistance et de leur formation sous
une illumination UV, chauffe´s de fac¸on stochastique par la source centrale. L’e´missivite´ de ces
derniers dans l’IR est encore mal connue et cette proposition me´rite donc confirmation.
De plus, de nombreuses raies coronales sont de´tecte´es a` la positions de ces structures de 2
a` 4µm. Les rapports de raies semblent montrer une sous abondance de calcium, mais aucune
conclusion n’a pour l’instant e´te´ tire´e sur le me´canisme excitateur de cette e´mission coronale.
Enfin, la photome´trie et l’allure du continuum en bande Ks du coeur compact sugge`rent une
tempe´rature de 950 K, compatible avec une interpre´tation en terme de cavite´ de sublimation.
Elle apparaˆıt allonge´e le long de l’axe P.A.=-16◦, avec une largeur a` mi-hauteur en bande K de
2.2 pc dans la direction de l’allongement et infe´rieure a` 1 pc dans la direction perpendiculaire,
la source y e´tant non re´solue. On donne aussi une limite supe´rieure de 5.5 pc pour la taille de
la source en bande L′ et M. Cet allongement est reproduit par un mode`le de transfert radiatif
qui, de plus, reproduit l’allure et l’intensite´ du continuum en bande K, mais donne toutefois une
extension apparente 3 fois plus petite.
Dans le cas de NGC 7469, une structure micro-spirale a` deux bras a` l’inte´rieur de ce qui
e´tait jusqu’a` pre´sent interpre´te´ comme un anneau de flambe´e d’e´toiles (dans un rayon de 1′′a`
3′′) autour du coeur de NGC 7469 est clairement mise en e´vidence sur nos images de´convolue´es.
Cette structure est compatible avec ce qui est observe´ sur une image HST dans le visible ou` la
majorite´ des sources IR posse`dent une contrepartie. De plus, un anneau interne (d’un rayon de
0.5′′environ), sur lequel les 2 bras semblent ancre´s, est lui aussi clairement mis en e´vidence, en
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accord avec les pre´dictions des mode`les dynamiques de certains auteurs.
Aucun indice de formation se´quentielle d’e´toile dans les re´gions centrales n’est mis en e´vidence,
mais le sche´ma consistant en une disse´mination de la formation d’e´toile dans des super-amas
re´partis a` travers la structure spirale est plutoˆt cohe´rent avec nos images. Les effondrements
gravitationnels responsables de la naissance de ces amas se produiraient a` la faveur de forces
de mare´e induites soit par l’interaction avec la galaxie proche IC 5283 ou par la pre´sence d’une
barre.
Tous ces indices morphologiques sont confirme´s par les observations coronagraphiques re´alise´es
a` plus haute re´solution angulaire avec NaCo.
L’e´tude spectrscopique nous a enfin permis de sonder la source la plus centrale. La pente
du continuum du spectre central indique une tempe´rature e´quivalente de corps noir de 6000 K
et distingue une e´volution de la tempe´rature dans les re´gions tre`s proches, qui chute jusqu’a`
environ 2500 K dans les re´gions les plus proches et augmente brutalement au bord de la re´gion
exhibant des raies en e´mission larges (2000 km.s−1) pour atteindre 3800 K.
La taille (rayon de 30 pc) et la tempe´rature de cette re´gion sont trop e´leve´s pour permmettre
une interpre´tation en terme d’excitation directe par la source centrale et nous favorisons une
interpre´tation en terme de re´flexion du rayonnement de la BLR par les e´lectrons de la NLR (ou
de la face externe de l’hypothe´tique tore) par diffusion Thomson. Nous en de´rivons une densite´
e´lectronique (Ne ≈ 5×10
4cm−3) compatible avec les caracte´ristiques typiques de la NLR d’un
NAG.
Enfin, La raie de la transition v1-0S(1) de l’hydroge`ne mole´culaire est de´tecte´e sur le spectre
des re´gions les plus centrales. Celle-ci pourrait tracer un tore mole´culaire, pre´dit par le mode`le
unifie´, ceinturant l’objet central, et sur les e´lectrons duquel, la BLR se re´fle´chirait. Cette raie est
bien ajuste´e par une double gaussienne, et l’e´volution relative de ces deux composantes indique
une dynamique singulie`re.
L’intensite´ mesure´e dans cette raie nous donne une masse d’hydroge`ne mole´culaire totale de
1.6×105 M dans une re´gion de 25x25 pc
2, centre´e sur la source centrale, pour une extinction
AV=30, compatible avec les valeurs typiques d’extinction rencontre´es dans les NAG.
On peut donc conside´rer que les objectifs initiaux de cette the`se ont e´te´ atteints, comme
l’illustre les 7 articles publie´s (Gratadour et al. 2003, 2005; Rouan et al. 2004; Cle´net et al. 2005,
2004; Boccaletti et al. 2004; Prieto et al. 2004) ainsi que les deux articles re´cemment accepte´s
pour publication dans A&A, dont je suis le premier auteur de 5 d’entre eux.
Malgre´ tout, revers de la me´daille de la pluridisciplinarite´, ce travail de the`se a souffert de
la largeur du champ ouvert. Certaines e´tudes sont pour l’instant inacheve´es (les e´tudes spec-
troscopiques, les travaux sur une nouvelle me´thode de reconstruction de FEP) et il aurait peut
eˆtre fallut restreindre le champ d’investigation dans chaque discipline, afin d’obtenir moins de
re´sultats mais chacun plus abouti.
Outre l’ache`vement des e´tudes en cours, ce recueil ouvre la voie a` plusieurs perspectives
(autant que de galaxies de Seyfert proches !). Les syte`mes d’OA comme NAOS et les techniques
de traitement et de restauration d’image adapte´es a` ce type de syste`mes et aborde´es dans ce re-
cueil, permetteront de mieux e´tudier de nombreux noyaux actifs et d’en cartographier l’e´mission
IR avec une pre´cision infe´rieure au dizie`me de seconde d’arc. De plus, la richesse des confi-
gurations propose´es par une came´ra comme CONICA permet d’obtenir diffe´rents diagnostics
(photome´trique, spectroscopique et polarime´trique) pour encore mieux disse´quer la physique
complexe de ces monstres. Ainsi, par exemple, des observations polarime´triques du jet de M87,
qui n’ont pas trouver leur place dans ce recueil, sont en cours d’exploitation.
Enfin, la premie`re utilisation d’un coronographe sur un noyau actif de galaxie nous a montre´
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l’efficacite´ de cette technique pour mettre en e´vidence des structures dans l’environement direct
de la beˆte. Un certain nombre de programmes ont e´te´ ou vont eˆtre propose´s afin d’appliquer
cette technique aux observations d’autres objets caracte´rise´s par une source centrale dominante
(notamment des Seyfet I) et ainsi, tenter de de´busquer les caracte´ristiques les plus intimes de
ces monstres cosmiques.
203
CONCLUSION
204
Annexe A
Estime´e MV de la re´fe´rence pour le
recentrage a` N images
Dans cette annexe, nous de´rivons l’expression analytique de l’estime´e MV de l’image de
re´fe´rence pour le crite`re a` N images de l’algorithme MV de recentrage.
Nous rappelons ici l’expression du crite`re joint :
J ({Ij(k)};R(k), {xj}) =
∑
m
∑
k
∣∣Im(k)− [R(x) ∗ δ(x− xm)]
x
(k)
∣∣2
2σ2m(k)
L’estime´e au sens du MV RˆML(x) de l’image de re´fe´rence est obtenue, en annulant la de´rive´e
du crite`re par rapport a` la re´fe´rence. On a donc, ∀l :
∂
∂R(l)
J ({Ij(k)};R(x), {xj}) =
∂
∂R(l)
∑
m
∑
k
1
2σ2m(k)
∣∣Im(k)− [R ∗ δ(x − xm)]x(k)∣∣2
Si on conside`re que l’image est e´chantillone´e en respectant le crite`re de Shannon, on peut e´crire :
R(x) =
∑
n∈Z
sinc(x− n)R(n) (A.1)
et :
[R(x)]x(k) = R(x)× δ(x− k)
et : [
R(x) ∗ δ(x− xm)
]
x
(k) =
∑
n∈Z
sinc(k − xm − n)R(n)
donc :
∂
∂R(l)
[
R(x) ∗ δ(x − xm)
]
x
(k) = sinc(k − xm − l)
et on obtient :
∂
∂R(l)
J ({Ij(k)};R(x), {xj}) =
∑
m
∑
k
−1
σ2m(k)
sinc(k−xm− l)
[
Im(k)−
[
R(x) ∗ δ(x−xm)
]
x
(k)
]
On voit que :∑
k
1
σ2m(k)
sinc(k − xm − l)Im(k) =
∑
k
1
σ2m(k)
sinc(l + xm − k)Im(k) =
[
Im(x+ xm)
σ2m(x+ xm)
]
x
(l)
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et, si R respecte le crite`re de Shannon,∑
k
[R(x− xm)]x(k)
σ2m(k)
sinc(k − xm − l) =
[
R(x)
σ2m(x+ xm)
]
x
(l)
On voit donc que ∀l :
∂
∂R(l)
J ({Ij(k)};R(x), {xj}) = 0⇔
∑
m
[
Im(x+ xm)
σ2m(x+ xm)
]
x
(l) =
∑
m
[
R(x)
σ2m(x+ xm)
]
x
(l)
et comme de´montre´ dans la section 1.1.5 σ2m(x) ∗ δ(x− xm) = σ
2
n(x) ∗ δ(x− xn). Alors, on peut
e´crire : ∑
m
[Im(x+ xm)]x =
∑
m
[R(x)]x
et donc :
RˆML(k) =
1
Nimages
∑
m
[Im(x) ∗ δ(x+ xm)]x(k) (A.2)
Minimiser
J ({Ij(k)};R(x), {xj})
sur R(x) et {xj} est e´quivalent a` minimiser :
J
(
{Ij(k)}, R(k) = RˆML(k); {xj}
)
sur {xj} seulement comme discute´ dans la section 1.1.5.
206
Annexe B
Tests comple´mentaires de la
me´thode MAP de reconstruction de
FEP
N’ayant pas vraiment valide´ la me´thode MAP sur un cas optimiste, dans lequel le miroir e´tait
capable de reproduire parfaitement des KL atmosphe´riques, on a peu de chance de la valider
dans le contexte qui nous inte´resse, celui de l’observation des NAG.
Fig. B.1 – Composante atmosphe´rique de la FTO
vraie (marron, trait plein), reconstruite avec tous les
termes dont les mesures de´-bruite´s (bleu, pointille´s) et
reconstruite sous hypothe`se de grande bande passante
(jaune, pointille´s) et reconstruite avec la me´thode
MAP (rouge pointille´s) pour diffe´rent niveaux de bruit
Les re´sultats obtenus avec l’ap-
proche MAP sont toutefois pre´sente´s
dans la figure ??, dans le cas d’un
syste`me lent (50 Hz) et pour diffe´rents
niveaux de bruit induisant des rap-
ports de Strehl variant de 0.2 a` 0.7. Ils
sont compare´s a` ceux obtenus avec la
me´thode de type MC pour diffe´rentes
approximations : sous hypothe`se de
grande bande passante et calcul com-
plet. Compare´ aux re´sultats obtenus
sous hypothe`se de grande bande pas-
sante, aucun gain notable n’est vraiment
mis en e´vidence. On a plutoˆt tendance,
dans le cas MAP a` sous-estimer la va-
riance de phase, mais dans des propor-
tions comparables a` la surestimation du
cas MC. Enfin, la comparaison au cal-
cul MC total, l’erreur de reconstruction
est plus importante. On note toutefois
que lorsque le bruit est tre`s important,
l’erreur d’estimation avec la me´thode
MC comple`te est relativement impor-
tante (tout comme pour la me´thode
MAP), ce qui est due suˆrement a` un
le´ger proble`me de convergence du bruit sur les modes, amplifie´ par la valeur importante du
bruit.
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Annexe C
Article en pre´paration
“Adaptive Optics observations of ultra-luminous infrared galaxies
(III) : The stellar population of the circumnuclear starburst ring
of NGC 7469”
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